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Introduction
Comment commencer ce travail traitant de la Physique des Astroparticules autrement
qu'en caracterisant cette discipline, et particulierement l'astronomie des neutrinos de tres
haute energie, a l'aide des nombreux paradoxes qui en font toute la saveur ? Il s'agit avant
tout d'apprehender l'inniment grand en piegeant l'inniment petit ; il s'agit en me^me temps
de rendre visible une image invisible de notre Univers ; il s'agit aussi de mieux comprendre
l'inniment ancien en repoussant les limites de la technologie moderne ; il s'agit enn de s'ouvrir
au Cosmos en faisant l'autruche a 2000 metres de profondeur !!
Ces paradoxes ont de toute evidence de quoi bousculer notre esprit humain, et par la me^me
de le satisfaire, que l'on soit gourmand de Sciences ou bien amateur de Sagesse. Car la Physique
des Astroparticules se trouve bien la, a la croisee de plusieurs chemins si distincts de prime
abord et pourtant tellement entreme^les :
 celui de la Physique des Particules, qui s'interesse a l'inniment petit et cherche a compren-
dre comment toute la matiere est constituee a un niveau fondamental : celui des briques
elementaires et de leurs interactions, dans une longue que^te d'unication des phenomenes,
 celui de l'Astrophysique qui s'ouvre a l'inniment grand et tente de percer les mysteres de
l'organisation de l'Univers dans son ensemble et des sources d'energie qui l'animent,
 celui de la Cosmologie, qui fouille dans les archives inniment anciennes, en essayant de
reconstituer, pour nous la conter, l'histoire de l'Univers et de son evolution, depuis ses
premiers instants,
 et comment oublier celui de la Philosophie puisque c'est bien a la recherche de la Sagesse
que nous nous nous mettons en chemin, sur ces sentiers tanto^t larges mais souvent escarpes,
tanto^t lumineux mais souvent brumeux.
Pourrions-nous rester de glace et ne pas partager l'engouement qui regne au sein de la commu-
naute scientique autour de cette discipline particulierement dynamique qu'est la Physique
des Astroparticules ?
Une des branches de cette derniere est juste en train de na^tre, apres un enfantement long
d'une trentaine d'annees : la Physique des neutrinos cosmiques de haute energie. Dans le
premier chapitre de ce memoire, nous la caracterisons par les principales motivations qu'elle sus-
cite en mettant en avant la specicite des neutrinos et en passant en revue leurs diverses sources
potentielles. Nous verrons alors qu'un telescope a neutrinos est un instrument pluridisciplinaire,
touchant aussi bien l'Astrophysique que la Physique des Particules.
6 INTRODUCTION
Les diverses techniques que les hommes ont mises en uvre pour observer des neutrinos
sont rappelees succinctement au debut du deuxieme chapitre. Nous insistons sur la particularite
de ceux de haute energie et sur les contraintes experimentales que leur detection impose. En
particulier, la faiblesse des ux attendus et des sections ecaces impose l'instrumentation de
volumes de taille kilometrique dans les profondeurs marines ou dans la glace polaire. Nous
commencons alors a classer les dierents types d'evenements que l'on peut rechercher, pour
discuter des possibilites de detection des dierentes saveurs de neutrinos. Cette etude permet
deja d'apprehender quantitativement ce que pourra apporter un telescope a neutrinos, et les
exigences de qualite qui en decoulent.
Nous pouvons alors presenter les choix experimentaux, faits par les diverses collaborations
actuellement a l'uvre sur le sujet, en vue de repondre au mieux a ces exigences. C'est l'objet
du troisieme chapitre.
L'objectif principal de ce travail de these est de caracteriser les performances qu'un tel
appareil peut atteindre, pour une certaine categorie d'evenements : les cascades contenues, qui
mettent en jeu la detection de neutrinos electroniques. Pour ce faire, des outils de simulation
ont ete developpes et assembles au sein d'une architecture globale qui est detaillee au quatrieme
chapitre.
Nous exposons alors, dans le dernier chapitre, les resultats de cette etude d'un telescope
sous-marin a neutrinos de premiere generation (constitue d'environ mille photomultiplicateurs).
Ils concernent notamment l'ecacite de detection, la precision angulaire, la resolution en
energie et le rejet du bruit de fond. Ce sera l'occasion de decrire les potentialites d'un tel
instrument en matiere de decouverte de sources cosmiques diuses. Puis nous discuterons de
l'inuence de divers parametres utilises dans les simulations.
Enn, nous presentons les conclusions de cette etude relativement pionniere, qui s'est atta-
chee a caracteriser les performances que l'on peut attendre des futurs telescopes sous-marins a
neutrinos pour la detection de cascades contenues, et qui ouvrira, nous l'esperons, de nombreuses
perspectives.
Chapitre 1
Astrophysique des neutrinos de haute
energie
1.1 Le rayonnement cosmique primaire
1.1.1 Caracteristiques
L'atmosphere terrestre est
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Figure 1.1: Flux mesure des rayons cosmiques de haute energie
(au-dela du TeV), apres multiplication par le facteur E
2:7
[3]. Les
eches indiquent les positions du \genou" (vers 1PeV) et de la
\cheville" (vers 10EeV).
continuellement bombardee par
un ux isotrope de parti-
cules subatomiques chargees,
appelees \rayons cosmiques
primaires". La composition
des rayons cosmiques detectes
jusqu'a present entre le TeV
(10
12
eV) et le PeV (10
15
eV), est
d'environ [1, 2] :
 42% de protons
 26% de noyaux He
 13% de noyaux CNO
 9% de noyaux Ne-S
 10% de noyaux Cl-Ni
 0:04% d'electrons
Sur la gure 1.1, on peut voir que le spectre des rayons cosmiques primaires suit une
loi de puissance dN(E)  E
 
dE ou , l'indice spectral dierentiel, vaut  2:7 au-dessous
de 1PeV,  3:0 entre 1PeV et 10EeV (10
19
eV) et de nouveau  2:7 au-dessus de 10EeV. La
cassure de pente vers 1 PeV est couramment appelee \le genou", tandis que le durcissement du
spectre vers 10EeV est appele \la cheville". Les caracteristiques de ce rayonnement cosmique
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sont assez mal connues au-dessus de la cheville, a cause des faibles statistiques observees, mais
il est remarquable que plusieurs evenements ont ete observes avec des energies
superieures a 10
20
eV ! Ces rayons cosmiques primaires interagissent tres haut dans
l'atmosphere (typiquement entre 30 et 60 km d'altitude) et donnent lieu a des \gerbes"
ou \cascades" de particules constituees de grandes quantites de hadrons (essentiellement
des nucleons, pions et kaons mais aussi des mesons et baryons charmes D, D
s
, , etc.), de
leptons (e

; 

; ) et de photons.
Pour couvrir un domaine en energie aussi large, dierentes techniques de detection
sont necessaires. Les methodes utilisees aux energies moyennes et hautes (jusque vers
100GeV/noyau) requierent des detecteurs embarques dans des ballons, des fusees ou
des satellites, ce qui permet des mesures directes du spectre, aussi bien que de la composition
et de la distribution angulaire. A ultra haute energie (au-dela d'environ 1PeV/noyau), les
ux sont trop faibles pour ces detecteurs embarques et requierent des grands reseaux de
detecteurs au sol, lesquels ne peuvent fournir que des mesures indirectes, en observant les
produits des cascades atmospheriques (le spectre global en energie et la distribution angulaire
peuvent e^tre assez bien mesures, tandis que la composition est plus dicile a estimer). Entre
les deux domaines, ces dierentes techniques sont combinees, ainsi que les telescopes a eet

Cerenkov atmospherique et les telescopes a muons souterrains, pour croiser les resultats.
1.1.2 Enigme de leur origine
La question fondamentale en physique des rayons cosmiques est : \d'ou viennent-ils ?"
et, en particulier, \comment sont-ils acceleres jusqu'a de telles energies ?". La reponse
a cette question n'est pas encore bien connue. Il est clair, au moins, que presque tous sont
d'origine exterieure au systeme solaire (a cause de la tres faible proportion d'entre eux qui sont
correles avec l'activite solaire et/ou le plan de l'ecliptique).
Leur origine galactique ou extragalactique ne peut e^tre observee directement en raison des
nombreuses deviations magnetiques qu'ils subissent dans le milieu interstellaire.
Ceci explique l'isotropie observee du rayonnement cosmique. Du moins, cela est vrai jusqu'a
environ 1EeV, mais pas au-dela. En eet, le rayon de gyration R d'une charge Ze d'energie
E (susamment elevee pour que la masse soit negligeable) dans un champ magnetique B est
donne par [4] :

E
10
17
eV

= Z

B
3G

R
50pc

(1.1)
L'intensite des champs magnetiques interstellaires etant typiquement de l'ordre du G [5], et les
distances a l'interieur de la Voie Lactee, de l'ordre du kpc, les rayons cosmiques d'energie
superieure a  10
18
eV=nucleon doivent pointer vers leur source
1
.
Malgre cela, la distribution angulaire du rayonnement cosmique a ces energies extre^mes
n'a manifeste, jusqu'a present, aucune correlation evidente avec le disque galactique.
Ceci suggere une production extragalactique. Mais alors, nous nous trouvons confrontes
a une autre diculte : l'interaction des protons avec les photons a 2:7K du rayonnement
cosmologique fossile omnipresent, limite considerablement leur parcours moyen au-dessus de
1
Si les champs magnetiques galactiques ne sont pas plus intenses ou plus etendus dans le halo que ce qui est
generalement admis.
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5 10
19
eV. Ce phenomene est connu depuis la n des annees 60 sous le nom de coupure GZK
(du nom de Greisen, Zatsepin et Kuzmin)[6]. Par exemple, la probabilite qu'un proton de
3 10
20
eV traverse 100Mpc sans une interaction est 1:2 10
 5
[4]. Vu autrement, il lui faut en
moyenne une energie a la source de 3 10
22
eV pour atteindre la Terre avec l'energie observee. Or
il semble extre^mement dicile de concevoir des accelerateurs cosmiques capables d'atteindre
de telles energies. Cela suggere donc que certaines sources de rayons cosmiques d'extre^mement
haute energie sont relativement proches. Ou peut-e^tre est-il incorrect d'identier ces rayons
cosmiques avec des protons ou des noyaux [4] : : : En tout etat de cause, nous pouvons deja
constater que l'origine des rayons cosmiques d'energies extre^mes est un puzzle obscur
qui necessite des observations complementaires [7].
En-deca de la cheville, la situation n'est pas vraiment claire non plus. Le
mecanisme generalement invoque pour expliquer l'origine des rayons cosmiques jusqu'au genou
est ce que l'on appelle \l'acceleration de Fermi du premier ordre" [5, 8]. Il s'agit de
l'acceleration de particules chargees par des allers-retours successifs au travers du front d'une
onde de choc dans un plasma. Ce mecanisme produit naturellement un spectre avec une loi de
puissance d'indice  = 2 + , ou  est petit devant 1. On pense que le spectre observe est plus
pentu que le spectre produit a cause de la dependance en energie du connement des rayons cos-
miques dans la galaxie : si le temps d'echappement caracteristique decro^t avec l'energie comme
(E) / E
 
, alors l'indice du spectre observe devient 
obs
= 2++. Or, pour 1  E  100GeV,
une valeur de  ' 0:6 a pu e^tre deduite des mesures de la composition du rayonnement cosmique
primaire [9]. Ce mecanisme de Fermi, qui doit avoir lieu au sein des restes de supernov (les
chocs resultant de l'expansion de l'enveloppe dans le milieu environnant), pourrait donc ex-
pliquer tres correctement le spectre du rayonnement cosmique primaire jusqu'au genou.
Cependant, de nombreux problemes se posent encore, comme l'apparente inactivite de certains
restes de jeunes supernov dans le domaine des photons  d'energies superieures a  1TeV.
D'autre part, le spectre du rayonnement cosmique primaire au-dela du PeV reste inex-
plique. En eet, le mecanisme de Fermi est limite par la taille de l'accelerateur et l'intensite
des champs magnetiques au voisinage du choc, selon une relation directement liee au rayon de
gyration de la particule chargee acceleree (equation 1.1), puisque celle-ci doit rester connee dans
la zone du choc. Or les sites galactiques sont trop petits et les champs magnetiques ambiants
y sont trop faibles pour depasser une energie de l'ordre de 10
16
eV. On pourrait alors invoquer
d'autres processus d'acceleration, par exemple l'eet dynamo-electrique [10] dans des champs
magnetiques tres intenses aupres d'etoiles a neutrons. Cependant ce mecanisme ne reproduit
pas de maniere naturelle le spectre en loi de puissance observe et de plus il est fortement limite
par le rayonnement synchrotron des particules chargees accelerees.
1.1.3 Enjeux
L'intere^t porte aux rayons cosmiques de tres haute energie est double : il s'agit de compren-
dre les sources les plus chaudes et les plus violentes de notre Univers et de tester
nos concepts de physique fondamentale des hautes energies, dans des conditions que nous
ne pouvons reproduire sur Terre (tres forts champs magnetiques, gravitationnels : : : ).
Or nous venons de voir que les caracteristiques du rayonnement cosmique primaire suscitent
de nombreuses questions qui ont trait a cette double que^te. Toutes nous invitent a faire des
observations complementaires.
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La prochaine generation de detecteurs de grandes gerbes atmospheriques (en particulier
le projet AUGER [11], puis, a plus long terme, EUSO [12]) devraient permettre de clarier
considerablement les caracteristiques des rayons cosmiques au-dela de la cheville (precision du
spectre, localisation de sources, composition) [7].
Mais cela ne sut pas : il faudrait pouvoir localiser les sources de rayons cosmiques en-
deca de la cheville egalement. Pour cela, nous allons maintenant voir l'apport et les limites de
l'astronomie gamma.
1.2 L'astronomie gamma
1.2.1 Situation experimentale
La notion me^me d'astronomie est en fait historiquement liee a la detection de photons.
Par rapport a l'etroit domaine spectral que constitue la lumiere visible, et qui a represente
l'integralite des informations astronomiques de l'antiquite jusqu'au debut du XX
eme
siecle, le
spectre electromagnetique accessible aux observateurs s'est considerablement enrichi. Il couvre
maintenant 66 octaves (soit 20 ordres de grandeurs) des ondes radio metriques aux rayons gamma
de quelques dizaines de TeV [13], en passant par les micro-ondes, les rayonnements infra-rouge
et ultra-violet et les rayons X.
Ce sont les hautes energies qui nous interessent ici (bien que notre comprehension de la
plupart des objets astrophysiques soit fortement enrichie par une analyse multi-frequences). Or
le paysage de l'astronomie gamma a ete profondement renouvele au cours de la
derniere decennie, gra^ce a trois grandes avancees experimentales :
 le satellite CGRO [14] a explore, avec ses 4 detecteurs (BATSE, OSSE, COMPTEL,
EGRET [15, 16, 17, 18]), le domaine en energie de 50 keV a 20GeV avec une sen-
sibilite inegalee et une couverture du ciel complete. En particulier, le troisieme
catalogue EGRET [19] denombre presque 300 sources entre 100MeV et 20GeV (5 pul-
sars, le Grand Nuage de Magellan, 93 noyaux actifs de galaxie (tous de type \blazar"),
probablement la galaxie radio Cen A et 170 sources non encore identiees).
 le satellite BEPPO-SAX [20], en detectant le sursaut GRB-970228 (et d'autres par
la suite) simultanement en  mous et en rayons X, a pu le localiser precisement et
rapidement, ce qui a permis ulterieurement la decouverte d'une contrepartie optique
avec le telescope spatial HUBBLE [21]. Gra^ce a cela, nous savons maintenant que ces
evenements sont situes a des distances cosmologiques
2
, et qu'ils degagent en
quelques secondes des energies gigantesques, entre 10
51
et 10
54
erg (soit au moins au-
tant que le Soleil durant toute sa vie), selon les hypotheses (parametres cosmologiques,
distribution angulaire de l'emission) [22].
 les telescopes a eet

Cerenkov atmospherique sont maintenant capables de discri-
miner les cascades electromagnetiques et hadroniques, avec un seuil autour de 300GeV.
2
Le record, jusqu'a present, est detenu par le sursaut du 31 janvier 2000, avec un decalage vers le rouge
de z ' 4:5, soit environ 13 milliards d'annees-lumiere [22]. Nous mettons a part, cependant, une partie des
sursauts observes, qui sont des evenements repetitifs en provenance d'objets galactiques appeles \Soft Gamma-
Ray Repeaters".
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En ont resulte les premieres detections de sources de photons gamma d'energies
superieures au TeV [23], avec des resolutions angulaires de l'ordre de 0:2

. Pour le mo-
ment, cinq sources sont bien etablies au-dessus du TeV : trois sources galactiques (les pul-
sars du Crabe, de Vela et PSR B 1706-44), et deux noyaux actifs de galaxie (Markarian-421,
qui est une faible source pour EGRET, et Markarian-501, absente du catalogue EGRET).
Les deux dernieres sont les plus proches blazars connus (respectivement z = 0:031 et
z = 0:034 soit ' 150Mpc).
Nous discuterons au paragraphe 1.4 des dierents types d'objets que nous venons de men-
tionner comme sources identiees a haute energie (pulsars, noyaux actifs de galaxie, sursauts
gamma). En attendant, retenons surtout que l'astronomie gamma, bien que discipline en-
core jeune, a apporte de nombreuses decouvertes inattendues (sources inconnues aupa-
ravant comme Geminga, importance des hautes energies dans certains blazars, contraste en-
tre le GeV et le TeV puisque des sources puissantes pour EGRET sont invisibles au TeV et
reciproquement, distances cosmologiques des sursauts gamma) et eclaire d'un jour nouveau
toute l'astronomie (par exemple en aidant a la conception d'un modele unie des noyaux
actifs de galaxie) [13].
Le futur de l'astronomie gamma nous permet d'envisager, pour la prochaine decennie, une
couverture complete du ciel dans le domaine en energie de 10 keV (recouvrement avec les
telescopes a rayons X) a presque 100TeV. En particulier, la plage qui reste actuellement in-
exploree, entre 20GeV et 300GeV, devrait e^tre couverte, a la fois par des satellites et par des
detecteurs au sol. Des sensibilites 10 a 100 fois meilleures et des resolutions angulaires 10 fois
meilleures sont prevues, par rapport a la generation des annees 90.
1.2.2 Limitations
Cependant, l'astronomie gamma soure de certaines limitations qui font qu'elle ne
peut, a elle seule, nous devoiler les sources des rayons cosmiques de tres haute
energie (du TeV au EeV). Tout d'abord, quelques centaines de grammes par centimetre
carre de matiere (gaz, poussieres) susent a stopper les photons aux energies que nous
considerons. Ceci peut aecter fortement certaines sources \sales" ou bien masquees par le disque
galactique ou par de grands nuages interstellaires ou intergalactiques. Ensuite, les photons de
haute energie qui voyagent a travers l'Univers, produisent des paires e
+
e
 
par interaction
avec le fond dius de photons (optique, infra-rouge, micro-onde, radio), par le processus :

haute energie
+ 
fond dius
! e
+
e
 
(1.2)
La longueur moyenne d'attenuation des photons a travers l'Univers due a ce processus
est representee sur la gure 1.2. On y distingue les contributions du fond infra-rouge (IR), du
rayonnement cosmologique fossile (CMBR) et du fond d'ondes radio. La longueur d'attenu-
ation des protons est egalement montree, pour les processus de photoproduction de pions
(celui qui donne la coupure GZK dont nous avons parle au paragraphe 1.1.2) et de creation de
paires e
+
e
 
:
p
haute energie
+ 
fond dius
! p+ 
0
ou n+ 
+
(1.3a)
p
haute energie
+ 
fond dius
! p+ e
+
e
 
(1.3b)
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Figure 1.2: Longueur moyenne d'attenuation dans l'Univers des rayons gamma (traits ns) et des protons
(en gras) en fonction de leur energie [7]. Ceci tient compte des processus d'absorption decrits par les
equations 1.2 et 1.3, et du fond dius cosmologique infra-rouge (IR), micro-onde (CMBR) et radio.
Cette gure nous permet de comprendre que le quasar 3C279, la source la plus lumineuse
pour EGRET, situee a ' 2Gpc (z = 0:54), ne soit pas vue au TeV (longueur d'attenuation
d'environ 700Mpc). De me^me, nous pouvons remarquer que dans le domaine entre 3TeV
et 10
22
eV, la vision des photons gamma est limitee a 100Mpc, a peu pres la taille
du Super-Amas Local. L'astronomie gamma est me^me limitee a la Voie Lactee et
ses satellites (100 kpc) entre 150TeV et 30PeV. Or la plupart des sources extragalactiques
du catalogue EGRET, et en particulier les noyaux actifs de galaxie, sont situees a des distances
cosmologiques, avec des decalages vers le rouge compris entre 0.1 et 2. Cette \myopie"
au-dessus de quelques TeV est donc deja un premier appel qui nous incite a chercher
d'autres messagers cosmiques que le photon.
Par ailleurs, les telescopes a eet

Cerenkov atmospherique ont une faible ouverture angulaire
qui ne permet d'observer qu'une seule source a la fois, et seulement quand les conditions
atmospheriques le permettent. Or la plupart des sources observees au-dela du TeV sont
soumises a de violentes variations apparemment aleatoires qui peuvent atteindre un ordre de
grandeur en moins de 24 heures. Il est donc tres probable que des sources soient encore passees
inapercues par faute d'e^tre observees au bon moment.
Ensuite, il est dicile de discriminer entre les dierents mecanismes de production
qui sont a l'origine des photons detectes. En particulier, a tres haute energie, nous n'avons
que peu de contraintes permettant de choisir entre les processus electromagnetiques et
hadroniques ou de peser leurs contributions, comme nous le verrons au paragraphe 1.4.1.
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Nous allons voir maintenant que le neutrino peut constituer un messager cosmique
avantageux, nous permettant d'apporter des contraintes fortes sur les mecanismes de pro-
duction, de reveler une image de l'Univers a tres grande echelle, me^me au-dessus du TeV, et
peut-e^tre de decouvrir des sources qui seraient restees dans l'ombre jusqu'a present.
1.3 Les neutrinos comme nouveaux messagers
1.3.1 Petit portrait du neutrino en famille
En 1930, Wolfgang Pauli avoue \avoir fait une chose terrible". Il venait de postuler
l'existence d'une \particule indetectable", pour resoudre le probleme lancinant de la
radioactivite . Enrico Fermi vit tres rapidement le parti qu'on pouvait en tirer : il mit
sur pieds la premiere theorie formelle de l'interaction faible, responsable justement
de la radioactivite , en utilisant cette \particule indetectable", qu'il baptisa neutrino. Fort
heureusement, en 1956, Fred Reines et Clyde Cowan prouverent experimentalement
que ce \petit neutre" pouvait e^tre detecte directement (paragraphe 2.1). Depuis lors,
l'histoire du neutrino n'a cesse d'e^tre riche d'un double ro^le en physique fondamentale
(voir par exemple [24, 25]). D'une part, le neutrino est une particule qui ne revele que di-
cilement ses proprietes et qui garde encore aujourd'hui une part de mystere (paragraphe
1.3.3). D'autre part, il s'est revele l'une des plus importantes sources d'innovations ;
notamment, il a mis en defaut la conservation de la parite (1957), permis la decouverte des
courants neutres (1973), conrme le modele des partons et la structure interne des nucleons,
donne un compte precis du nombre de generations (exactement 3) de leptons et de quarks
(1990), et il devient de plus en plus vraisemblable aujourd'hui que les neutrinos nous donneront
biento^t la conrmation et les cles d'un melange entre les familles de leptons (paragraphe 1.5.1),
similaire au melange CKM du secteur des quarks.
Maintenant, les neutrinos font partie integrante du Modele Standard, qui est a la
physique subatomique, un peu l'equivalent du tableau de Mendeleev en chimie. Non seulement
il permet de classer toutes les particules elementaires connues (et d'imaginer celles qui man-
quent pour \remplir les cases vides", comme par exemple le quark top, decouvert en 1995 [27],
ou le neutrino tau, qui vient de l'e^tre [28]), mais aussi de comprendre les liens et interactions
entre elles. Ce modele theorique n'accumule que des succes experimentaux depuis plus de vingt
ans (sauf peut-e^tre quelques indications d'oscillations de neutrinos, sur lesquelles nous revien-
drons au paragraphe 1.5.1, mais qui pourraient sans doute e^tre prises en compte sans grande
refonte du modele). Il decrit la matiere comme etant construite de quelques particules fonda-
mentales, ponctuelles, de spin 1/2, groupees d'une part en quarks et leptons, d'autre part
en 3 generations. D'un autre co^te, il decrit les interactions fondamentales (hors la gravita-
tion) comme resultant d'une symetrie de jauge SU(3)
C
 SU(2)
L
 U(1)
Y
qui opere sur les
champs quantiques correspondant aux particules de matiere. Ces interactions sont elles-me^mes
vehiculees par des particules ponctuelles, de spin 1, les bosons de jauge. L'interaction forte
resulte de la symetrie SU(3)
C
, elle est vehiculee par 8 gluons (les 8 generateurs du groupe
SU(3)), et elle ne concerne que les quarks. Les interactions faible et electromagnetique
resultent d'une combinaison des symetries SU(2)
L
et U(1)
Y
, qui donne 4 bosons : le photon
vehicule l'interaction electromagnetique, le Z vehicule l'interaction faible par courant neutre et
les W
+
;W
 
vehiculent l'interaction faible par courant charge.
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Ce qui est important pour nous, c'est que cette brisure de SU(2)
L
 U(1)
Y
s'opere
par un mecanisme (de Higgs) qui donne une masse importante aux bosons Z et W

,
rendant l'interaction faible beaucoup moins intense que l'interaction electromagne-
tique. L'autre consequence importante est que chacune des 3 familles de leptons est un doublet
constitue d'un lepton charge (e; ; ) et d'un lepton neutre, c.-a-d. un neutrino (
e
; 

; 

).
L'interaction electromagnetique n'etant liee qu'a la charge electrique, les neutrinos ne sont
donc sensibles qu'a l'interaction faible. C'est pourquoi leur probabilite d'interaction
avec la matiere est tres faible, comparee a celle de toutes les autres particules.
Cette caracteristique rend les neutrinos particulierement interessants pour l'astronomie.
1.3.2 Intere^t pour l'astrophysique
Qui dit astronomie dit evidemment directionnalite: il faut e^tre capable de localiser assez
precisement la source etudiee. Parmi les particules chargees, nous avons vu que seules les
plus energiques (E & 10
18
eV) ne sont pas deviees signicativement par des champs magne-
tiques, mais elles interagissent beaucoup avec le rayonnement cosmique fossile a 2:7K (coupure
GZK) ; ainsi les hadrons charges ne peuvent nous renseigner sur des sources ponctuelles que sur
des distances inferieures a 20  30Mpc, et pour des energies extre^mement hautes. Il en est de
me^me pour les neutrons, dont seuls les representants les plus energiques (E & 10
18
eV) peuvent
parcourir des distances galactiques sans se desintegrer avant. Nous avons vu egalement que,
au-dessus de quelques TeV, les photons gamma interagissent trop fortement avec les photons
dius intergalactiques et avec le rayonnement cosmique fossile pour pouvoir nous renseigner sur
des sources au-dela du Super-Amas Local. De plus quelques centaines de grammes de matiere
susent a les stopper et donc a masquer de notre vue des regions importantes de l'univers.
Or les neutrinos sont stables, se deplacent en ligne droite puisqu'ils sont electriquement
neutres, et ils n'ont qu'une tres faible probabilite d'interaction avec la matiere et encore moins
avec le fond dius de photons. A titre d'illustration, alors que la longueur d'attenuation des
photons de 1TeV est de quelques g cm
 2
, la longueur d'interaction d'un neutrino de 1TeV est :

int
= ( N
A
)
 1
' (5  10
 36
 6  10
23
)
 1
' 3  10
11
g cm
 2
(1.4)
Il appara^t donc que les neutrinos sont les seules particules favorables a l'astronomie de tres haute
energie (TeV et au-dela)
3
. On peut ainsi armer que les neutrinos permettent d'explorer le
cosmos a tres haute energie, beaucoup plus loin qu'avec n'importe quel autre moyen,
ils permettent de combler le desert qui separe l'astronomie gamma en dessous de quelques TeV et
les rayons cosmiques primaires au-dessus de quelques EeV, et il y a une probabilite interessante
de decouvrir des sources invisibles par ailleurs.
Enn les neutrinos, ne pouvant e^tre produits que par des processus faibles, devraient per-
mettre, par leur presence ou leur absence, de discriminer les dierents mecanismes de
production envisages (nous verrons cela au paragraphe 1.4.1). De plus, le neutrino se presente
en trois saveurs dierentes (correspondant aux trois generations de leptons et de quarks) qui
peuvent apporter des informations supplementaires pour mieux eclaircir les mecanismes
de production (nous en discuterons au paragraphe 1.4.6).
3
Il existe un autre messager cosmique que nous n'avons pas envisage ici : il s'agit des ondes gravitationnelles,
et donc du graviton s'il existe. Cependant tous les signaux, qu'esperent capter les interferometres a ondes gra-
vitationnelles en construction, ont des frequences qui correspondent aux ondes radio et non pas aux tres hautes
energies.
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1.3.3 Le jardin secret du petit neutrino
Avant de discuter des sources et des ux potentiels de neutrinos de haute energie, il est
important de rappeler que le neutrino garde encore aujourd'hui une part de mystere, et que
cette particule reste la moins bien connue du Modele Standard. C'est la rancon a
payer pour sa faiblesse d'interaction. En eet, nous avons vu les avantages que nous pouvions
en tirer dans l'exploration du cosmos lointain, mais cette faiblesse d'interaction se traduit aussi
par une detectabilite dicile, donc une certaine lenteur dans le processus d'experimentation
sur la nature me^me des neutrinos. En consequence, il nous manque encore aujourd'hui des
connaissances fermes sur certaines des proprietes des neutrinos.
Dans le cadre du Modele Standard, les neutrinos sont supposes de masse nulle.
Experimentalement, les recherches ont ete tres actives, mais nous ne connaissons pour le moment
que les limites suivantes :
m

e
< 3 eV (1.5a)
m


< 0; 19MeV (1.5b)
m


< 18; 2MeV (1.5c)
La masse du neutrino electronique est mesuree a partir du spectre en energie de l'electron
emis dans la desintegration du tritium,
3
H !
3
He+ e
 
+ 
e
(1.6)
Une limite du me^me ordre de grandeur (m

e
< 23 eV) vient de l'analyse des neutrinos detectes
en provenance de la supernova SN1987A.
La limite sur la masse du neutrino muonique vient de la desintegration :

+
! 
+
+ 

(1.7)
La desintegration en mode hadronique du tau :

 
! hadrons + 

; (1.8)
donne la limite sur la masse du neutrino tauique.
Ces limites ne peuvent prouver que les masses sont nulles, et aucune raison theorique
connue ne le suggere. D'ailleurs, nous verrons que si le phenomene d'oscillations de neutrinos
est conrme, alors cela prouvera l'existence des neutrinos massifs et nous donnera un moyen de
mesurer indirectement leurs masses, me^me si celles-ci restent hors de portee d'une mesure directe.
Une deuxieme interrogation concerne la relation entre le neutrino et son antiparticule. Le
neutrino est-il identique a l'antineutrino ? Cette question a son importance depuis que
Paul Dirac a postule l'existence des antiparticules en 1931 et que Ettore Majorana a imagine une
theorie symetrique du neutrino et de l'antineutrino en 1937. Si les neutrinos sont des particules
de Majorana (contrairement aux autres fermions qui sont tous de Dirac), alors ils doivent avoir
une masse et rendre possible la reaction dite \double  sans neutrinos" :
(A;Z)! (A;Z + 2) + 2e
 
(1.9)
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Cette desintegration n'a encore jamais ete observee, mais elle est activement recherchee, car
elle signerait l'identite entre le neutrino et l'antineutrino, et elle apporterait du neuf au Modele
Standard (violation du nombre leptonique, neutrinos massifs)[29].
Autre theme de recherche en ebullition sur les neutrinos : Les neutrinos oscillent-ils entre
les dierentes saveurs ? Cette question est de celles auxquelles les telescopes a neutrinos peu-
vent apporter leur pierre. Mais pour voir comment, il nous faut d'abord presenter les neutrinos
atmospheriques. Aussi nous la traiterons a la n de ce chapitre, au paragraphe 1.5.1. Disons
simplement qu'elle est connectee aux deux precedentes interrogations puisque ce phenomene
n'est possible que si les neutrinos des dierentes saveurs ont des masses dierentes (en partic-
ulier non nulles). De nombreuses revues excellentes sur le sujet existent dans la litterature (voir
par exemple [29]).
1.4 Les sources cosmiques de neutrinos
1.4.1 Mecanismes de production
Des neutrinos d'origine cosmique ont deja ete detectes mais a trop basse energie : les neu-
trinos solaires (0:1   10MeV) [30] resultent de processus de fusion nucleaire, les neutrinos de
la supernova SN1987a ( 15MeV) [31] resultent de l'eondrement du coeur stellaire (neutro-
nisation p + e
 
! n + 
e
et thermalisation e
+
+ e
 
! 
`
+ 
`
). D'autre part, des neutrinos
d'origine atmospherique ont ete detectes jusqu'a environ 1TeV [32]. Ils resultent de cascades
hadroniques initiees dans la haute atmosphere par des protons ou des noyaux acceleres. Toutes
ces observations ont, entre autres, debouche sur une conrmation eclatante (le mecanisme des
supernov de type II) et deux enigmes (le decit des neutrinos solaires et le rapport anormal


=
e
dans le ux observe de neutrinos atmospheriques), qui suscitent un vif intere^t et dont
nous reparlerons au paragraphe 1.5.1. Cependant les detecteurs souterrains qui ont contribue a
ces observations sont limites en volume de detection, et donc en sensibilite aux faibles ux. En
pratique, leurs sensibilites sont trop faibles pour les ux attendus au-dessus de quelques TeV.
Neanmoins, bien qu'il soit necessaire de mettre en place d'autres techniques de detection
pour explorer le domaine des tres hautes energies, les mecanismes de production naturelle de
neutrinos ne sont pas fondamentalement dierents. De fait, nous venons de voir l'essentiel des
mecanismes, dans le cadre du Modele Standard, produisant naturellement des neutrinos
4
. Mis
a part les mecanismes de la vie et de la mort stellaires, qui ne produisent que des neutrinos
thermiques de basse energie, seules les desintegrations dans les cascades hadroniques
peuvent fournir des neutrinos de haute energie. A cela, il faut ajouter les cascades
de desintegrations de particules massives, hors du Modele Standard.
Cascades hadroniques
Pour engendrer des neutrinos de haute energie par cascades hadroniques, il faut un
accelerateur de protons et/ou de noyaux ecace et une cible de matiere et/ou de rayonnement.
4
Nous laissons de co^te les neutrinos cosmologiques : il s'agit de neutrinos thermiques, datant de la
nucleosynthese primordiale (premieres secondes de l'Univers). Ils sont de tres basse energie (meV), et nous
n'entrevoyons aucun moyen direct de les detecter, pour le moment. Nous n'avons pas parle non plus des neutrinos
issus de desintegrations radioactives d'elements lourds : leurs energies sont de l'ordre du MeV et ils sont en nombre
negligeable dans l'Univers.
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La cible peut e^tre localisee au me^me endroit que l'accelerateur (source ponctuelle) ou bien dif-
fuse entre l'accelerateur et le detecteur (source diuse). Toute interaction du proton/noyau
accelere dans la cible entra^ne une production de photons et/ou de neutrinos par une cascade
de desintegrations hadroniques que l'on peut ecrire ainsi [33] :
p=A+ p=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La production de pions en p +  presente un seuil qui depend de la temperature du gaz
de photons ; il est de l'ordre de E
p
 200TeV pour E

= 3 keV (c.-a-d. pour des rayons X de
temperature T

= 3 10
7
K) [34].
Lorsque les conditions de la cible sont telles que toutes les particules se desintegrent, on
s'attend a ce que :

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Ce dernier rapport depend de la composition de la cible et de celle du ux primaire.
Le spectre en energie des neutrinos produits par ces desintegrations mesoniques peut
e^tre decrit par la fonction suivante [5] :
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ou 
p
est le ux de particules primaires au niveau de la cible,  leur angle d'incidence par rapport
a la cible, A, B et Z
NN
sont des constantes qui caracterisent l'interaction hadronique et les
desintegrations des mesons, le facteur 0.635 correspond au rapport de branchementK

! 



(alors que pour les pions charges ce rapport est quasiment egal a 1), le terme ( : : : ) contient les
contributions des autres mesons.
Pour chaque meson m, l'energie critique 
c
m
correspond a la competition entre
desintegration et interaction :
 si E  
c
m
les mesons se desintegrent tous. Le spectre des neutrinos suit alors le ux des
rayons cosmiques primaires :
dN

dE

/ 
p
(E

) (1.13)
 si E  
c
m
les mesons interagissent avant de pouvoir se desintegrer. Le spectre des neutri-
nos est alors diminue d'une puissance deE

(puisque la longueur moyenne de desintegration
est proportionnelle a E

) :
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L'energie critique est d'autant plus grande que la cible est de faible densite et que le meson est
instable.
Par exemple, si la cible est l'atmosphere terrestre, les energies critiques sont 
c

'
115GeV, 
c
K
' 850GeV, et elles sont superieures au PeV pour les autres mesons (D;D
s
; B : : : ).
Ainsi, en dessous de 100GeV, le spectre des neutrinos suit le spectre des rayons cosmiques pri-
maires (E
 2:7
), puis au-dela du TeV, le spectre des neutrinos devient en E
 3:7
, jusqu'a ce que
la contribution des mesons charmes domine, alors le spectre redevient en E
 2:7
.
Si la cible est la matiere interstellaire dans le disque galactique, les energies critiques
sont immenses et le spectre des neutrinos suit le spectre des primaires (E
 2:7
).
Si la cible est a la source, dans la plupart des modeles elle est de faible densite
(typiquement comme le milieu interstellaire), et le spectre des neutrinos suit le spectre \dur"
des protons acceleres (sans qu'intervienne le temps caracteristique de connement magnetique
galactique) en E
 2:1
. Les spectres qui resultent de ces trois cas de gures sont representes
schematiquement sur la gure 1.3.
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Figure 1.3: Spectres schematiques de neutrinos pour trois cas de gures : (1) neutrinos atmospheriques,
(2) neutrinos du plan galactique, (3) neutrinos extragalactiques. Les valeurs des pentes et les points de
cassure sont expliques dans le texte. Les normalisations relatives sont imprecises.
L'existence d'accelerateurs de protons/noyaux ecaces est garantie par l'existence
du rayonnement cosmique primaire. D'un autre co^te, trois types de cibles diuses sont
garanties : l'atmosphere terrestre, le milieu interstellaire galactique, le rayonnement de fond
cosmologique. Nous avons vu que, pour des energies inferieures au PeV, on peut expliquer
l'acceleration de protons et de noyaux par le mecanisme de Fermi du premier ordre, dans les
ondes de choc produites dans le milieu interstellaire galactique lors de l'expansion de l'enveloppe
d'une supernova recente. Nous avons vu egalement que notre galaxie est trop petite et son
champ magnetique interstellaire trop faible pour esperer accelerer des particules jusqu'a plus
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de 10
20
eV. Il faut soit disposer de champs beaucoup plus intenses comme c'est le cas dans
les pulsars (B  10
10
  10
13
G) ou encore disposer de champs de quelques centaines de G
sur des distances de l'ordre du kpc comme cela semble e^tre le cas aupres du trou noir central
supermassif actionnant un noyau actif de galaxie (AGN). Ceci suggere quelques sources dont
nous discuterons dans les prochains paragraphes.
Cependant, si l'existence d'accelerateurs de protons est garantie, il n'est pas certain que le
mecanisme decrit par l'equation 1.10 ait eectivement lieu aupres de ces accelerateurs. En eet,
l'un des sujets a l'origine de nombreux debats en astronomie gamma concerne les modes de
production des photons gamma du GeV au TeV dans les sources observees telles que les
pulsars, les systemes binaires, les AGN, etc. [35] :
 Le modele electromagnetique est fonde sur l'acceleration d'electrons, suivie de diu-
sions Compton inverse sur des photons de basse energie, soit engendres a l'exterieur de la
region d'acceleration, soit provenant du rayonnement synchrotron des electrons.
 Le modele hadronique est fonde sur la production de pions neutres 
0
provenant
d'interactions de nucleons acceleres (processus 1.10).
Les modeles ont tous deux leurs problemes [13]. Si le mode electromagnetique pourrait
sure a expliquer la plupart des spectres multi-frequences d'AGN observes, les photons d'origine
hadronique ne sont pas exclus et certains sites (tore des AGN, jets, \hot spots") semblent plus
favorables a l'acceleration de protons. De plus, le modele electromagnetique semble limite a des
energies de quelques TeV ou quelques dizaines de TeV, ce qui correspond egalement a la coupure,
pour les sources lointaines, due a l'absorption des photons par le rayonnement cosmologique
fossile. Il semble donc dicile de discriminer entre les modeles si l'on s'en tient a l'astronomie
des photons.
Si l'on detecte des sources de neutrinos de tres haute energie, ils porteront la signa-
ture univoque du mecanisme hadronique et il sera alors possible de mieux comprendre
l'environnement de ces sources et les evenements qui s'y deroulent, gra^ce aux dierentes
saveurs de neutrinos (paragraphe 1.4.6).
Desintegrations/annihilations de particules massives au-dela du Modele Standard
Il existe des mecanismes plus speculatifs de production de neutrinos de tres haute energie ne
faisant pas appel aux processus d'acceleration qui viennent d'e^tre presentes. Ils font intervenir
des particules tres massives, dont l'existence est necessaire dans des cadres theoriques depassant
le Modele Standard (SuperSymetrie, Grande Unication). Deux types de modeles sont fortement
envisages dans la litterature, en tant que producteurs potentiels de neutrinos :
 ceux fondes sur l'annihilation de WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles), par-
ticules qui pourraient resoudre la question lancinante de la Matiere Noire, et dont le
candidat le plus en vogue est une prediction de la SuperSymetrie : le neutralino 
0
1
.
 ceux fondes sur des defauts topologiques, reliquats possibles de l'epoque du Big Bang,
qui correspondraient a la transition entre Grande Unication et Modele Standard.
Nous decrirons ces modeles au paragraphe 1.4.4. Mais d'abord, passons en revue les sources
attendues, compatibles avec le Modele Standard, celles qui sont garanties et celles qui sont
probables.
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1.4.2 Sources garanties (atmosphere,galaxie,rayonnement fossile)
Nous l'avons deja remarque : le ux de rayons cosmiques primaires est garanti, me^me si
l'on ne sait pas bien d'ou ils viennent, et de me^me trois types de cibles diuses sont garanties,
l'atmosphere terrestre, le milieu interstellaire galactique et le rayonnement de fond cosmologique.
Les ux dius de neutrinos qui en resultent peuvent e^tre calcules, avec un bon degre de conance.
Les neutrinos atmospheriques
L'interaction des rayons cosmiques primaires dans la haute atmosphere produit, par cas-
cades hadroniques, un ux important de neutrinos. Celui-ci domine tous les ux dius de
neutrinos connus ou attendus sur plusieurs ordres de grandeur, de  10   100MeV a  10  
100TeV. Parmi ces neutrinos atmospheriques, on distingue deux types de contributions : la
premiere, dite \conventionnelle", provient de la desintegration des particules ayant une duree de
vie relativement longue (pions, kaons, muons), tandis que la seconde, dite \prompte", provient
de la desintegration des particules a tres courte duree de vie (en particulier les hadrons charmes
D

, D
s
, 
c
: : : ). Le spectre des neutrinos conventionnels suit celui des particules primaires
(/ E
 2:7
) jusque vers 100GeV, puis decro^t plus rapidement (/ E
 3:7
) au-dela du TeV (a
cause de la competition entre desintegration et interaction, comme nous l'avons explique au
paragraphe 1.4.1). Les neutrinos prompts suivent le spectre des particules primaires jusqu'a
beaucoup plus haute energie (les hadrons charmes ont en eet des energies critiques de l'ordre
de 10   100PeV). C'est pourquoi ils apportent une contribution importante a ultra haute
energie, leur desintegration rapide compensant leur plus faible probabilite de production et leur
plus faible rapport de branchement leptonique.
Des calculs precis du ux de neutrinos atmospheriques doivent prendre en compte le detail
du spectre primaire (y compris la composition), du prol de densite atmospherique et de
la cascade d'interactions et de desintegrations (sections ecaces, rapports de branchements,
processus d'hadronisation des quarks engendres). Heureusement, dans le domaine d'energie
qui nous interesse (des neutrinos au-dela de quelques GeV, engendres par des primaires avec
des energies par nucleon d'au-moins 10GeV), les eets geomagnetiques peuvent e^tre negliges,
et les impulsions transverses des particules secondaires sont susamment faibles pour que la
propagation tridimensionnelle de chaque cascade puisse e^tre remplacee par une propagation
lineaire.
Les calculs du ux conventionnel dierent peu selon les modeles (moins de 20%). En
eet, a ces energies, le ux du rayonnement cosmique primaire est mesure directement par de
nombreuses observations et les sections ecaces de production mesoniques sont bien etablies
par les experiences sur accelerateurs (me^me si quelques extrapolations proches sont necessaires).
Il en est autrement des modeles de ux de neutrinos prompts. Les sections ecaces de
production de mesons charmes ne sont connues, actuellement, que par des extrapolations incer-
taines a partir de mesures faites a plus basse energie. Ces mesures ont ete obtenues gra^ce a des
evenements relativement rares, ce qui fait qu'elles manquent de precisions. D'un autre co^te, les
calculs theoriques ne peuvent e^tre menes de maniere rigoureuse, ce qui fait que les extrapola-
tions necessitent des hypotheses simplicatrices, qui inuent beaucoup sur les resultats [36, 37].
Ceci explique les dierences importantes entre les dierents modeles. La principale simpli-
cation, appelee independance d'echelle, est de considerer que la distribution des impulsions
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paralleles relatives des partons (variable x
F
de Feynman) ne depend pas de l'energie. Depuis
une vingtaine d'annees, nous savons que ceci n'est pas verie et que, pour faire des calculs plus
precis, il faut tenir compte des corrections de chromodynamique quantique. Mais les calculs
correspondants sont particulierement diciles et ce n'est que recemment qu'ils ont commence
a e^tre consideres comme importants pour les ux de neutrinos atmospheriques (les tests des
hypotheses d'oscillations de neutrinos requierent des precisions de l'ordre de quelques pour cent
dans la connaissance de ces ux). Les modeles devraient devenir beaucoup mieux contraints
gra^ce aux futures experiences aupres des collisionneurs hadroniques. La principale source de
dierence entre les calculs de ux que nous allons presenter se situe dans le traitement de la
production du charme (mais ce n'est pas la seule). Cette dierence est de plusieurs ordres de
grandeur :
 le modele VOL [38] fait l'hypothese d'independance d'echelle et utilise une section ecace
de production charmee normalisee aux donnees accessibles en 1987,
 le modele ZHV [39] fait aussi l'hypothese d'independance d'echelle. Il utilise un traite-
ment au premier ordre de la theorie perturbative,
 le modele TIG [37] ne fait pas l'hypothese d'independance d'echelle. Il fait un traitement
complet au premier ordre de la theorie perturbative puis renormalise les ordres superieurs
aux donnees accessibles en 1994.
La gure 1.4 presente le ux total de neutrinos atmospheriques ( ATM ) parametrise par
le groupe de Bartol [40] au-dessous du TeV et par Volkova [41] au-dessus de 10TeV (avec une
interpolation entre les deux). C'est la contribution charmee du modele VOL qui est inclue
dans le modele ATM utilise dans ce travail. Parallelement, la gure presente les trois modeles
de contributions charmees que nous venons de citer. Quel que soit le modele, le ux des
neutrinos prompts ne depasse celui des neutrinos atmospheriques conventionnels qu'au-dela de
100  1000TeV.
Les neutrinos atmospheriques ne representent pas qu'un bruit de fond pour les detecteurs
de neutrinos cosmiques. Outre un ro^le d'etalonnage, ils peuvent egalement fournir une excel-
lente opportunite d'etude sur les oscillations de neutrinos. Cette possibilite sera decrite au
paragraphe 1.5.1.
Les neutrinos du disque galactique
Comme evoque au paragraphe 1.4.1, l'interaction du rayonnement cosmique primaire avec
le gaz interstellaire de notre Galaxie va engendrer un ux dius de photons et de neutrinos
dont le spectre est en  ' 2:7. Ce gaz est principalement concentre dans le plan galactique,
avec des sources ponctuelles comme les grands nuages moleculaires (par exemple celui d'Orion).
Le ux de photons a ete recemment detecte par le satellite CGRO (Compton Gamma Ray
Observatory) [14]. Le ux associe de neutrinos est presente sur la gure 1.4. Il semble delicat
de le distinguer du ux atmospherique par le spectre, mais une etude de l'anisotropie du fond
dius permettrait probablement de reveler cette composante [42].
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Figure 1.4: Flux des neutrinos atmospheriques selon le modele ATM [40, 41], des neutrinos prompts (de
haut en bas selon les modeles ZHV [39], VOL [38] et TIG [37]), des neutrinos du disque galactique et
des neutrinos cosmologiques selon les modeles COS-2 et COS-4 [44] (voir texte). Le ux atmospherique
ATM inclut la composante charmee VOL et il est borne entre sa composante horizontale (partie haute)
et sa composante verticale (partie basse).
Les neutrinos du fond cosmologique
Si les protons cosmiques les plus energiques sont d'origine extragalactique, leur interaction
avec le rayonnement fossile engendre inevitablement un ux dius isotrope de neutrinos de tres
haute energie [43]. Ces derniers sont produits par photoproduction a la resonance du 
+
qui sera
decrite plus loin par l'equation 1.18, avec un seuil en energie du proton de l'ordre de 3  10
19
eV ;
en deca, c'est la production de paire p ! pe
+
e
 
qui predomine.
La densite d'energie du rayonnement fossile est proportionnelle a (1+z)
4
, ou z est le decalage
vers le rouge. Si les rayons cosmiques primaires sont issus de sources nombreuses et lointaines,
le ux de neutrinos en sera donc d'autant plus eleve. Le gain est encore plus prononce pour
certains modeles dits \a phase brillante" [8], selon lesquels l'activite des sources etait plus im-
portante lorsqu'elles etaient plus jeunes, c.-a-d. que leur luminosite cro^t avec leur distance.
Le ux attendu de neutrinos cosmologiques est tres incertain puisqu'il depend beaucoup de la
distribution spatiale des sources de rayons cosmiques. Celle-ci est supposee e^tre de la forme
(1+ z)
m
. Dans le cas m = 0, il n'y a pas d'evolution des sources avec le temps, c'est-a-dire que
leur activite est supposee e^tre la me^me depuis leur formation.
La gure 1.4 montre les ux attendus de neutrinos [44] pour deux jeux extre^mes de
parametres : selon le modele COS-4 le decalage maximal des sources est de z
max
= 4 et le
facteur d'evolution m est egal a 4 (cas de production maximale de neutrinos), alors que pour
COS-2 z
max
= 2 et m = 0 (cas de production minimale de neutrinos).
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1.4.3 Sources probables (SNR,binaires X,AGN,GRB)
Plusieurs objets astrophysiques peuvent e^tre a l'origine des accelerations des protons jusqu'a
des energies superieures a 100TeV et ainsi constituer une source de ux importants de neutrinos.
Il existe principalement quatre grandes categories d'accelerateurs potentiels pouvant engendrer
susamment de puissance pour produire un ux consequent de neutrinos :
1. les jeunes vestiges de supernov (SNR)
2. les systemes binaires emetteurs de rayons X
3. les noyaux actifs de galaxie (AGN)
4. les evenements correspondant aux sursauts de rayons gamma (GRB)
Ces dierentes sources de neutrinos peuvent e^tre classees en deux categories distinctes: les
sources galactiques et les sources extragalactiques.
1.4.3.1 Les sources galactiques
Jeunes vestiges de supernov (SNR)
Ce sont les principaux candidats a la production des rayons cosmiques jusqu'au PeV. Ils
peuvent schematiquement se diviser en deux grandes categories : les vestiges de supernov de
type enveloppe et les plerions, au centre desquels existe un pulsar generalement entoure d'une
nebuleuse. Notons que certains vestiges sont \composites", comprenant a la fois une enveloppe
et une partie centrale interne brillante.
L'onde de choc produite par l'explosion d'une supernova est l'un des rares phenomenes
galactiques capables d'accelerer des protons jusqu'a des energies tres importantes. Ces derniers
acquerraient de l'energie selon le mecanisme de Fermi (paragraphe 1.1) au sein de l'onde en
expansion se diusant dans le milieu interstellaire. Le front d'onde ayant une duree de vie
nie, ce mecanisme ne peut expliquer les energies protoniques observees au-dela du PeV. Trois
sources repertoriees par EGRET pourraient e^tre des enveloppes de supernov (IC-443, -Cygni
et W44). Seule une (SN1006 [45]) a ete decouverte au-dela du TeV, ce qui commence a con-
traindre severement les modeles. Un calcul approche du ux de photons d'origine hadronique
(equation 1.10) donne [46] :
F

(> E)  9  10
 11

 E
SN
10
51
erg


n
1 cm
 3


d
1 kpc

 2

E
1 TeV

 1:1
cm
 2
s
 1
(1.15)
ou  E
SN
est l'energie de l'explosion de la supernova transmise aux protons, n est la densite
du milieu ambiant et d est la distance de la source a la Terre. L'indice spectral est pris egal a
2.1. Ce resultat est valable si l'enveloppe est en expansion adiabatique (phase dite de Sedov),
ce qui commence typiquement quelques centaines d'annees apres l'explosion initiale lorsqu'elle
atteint un rayon de l'ordre de quelques parsecs. Cette phase, durant laquelle la luminosite reste
quasiment constante, dure generalement plusieurs dizaines de milliers d'annees.
Le ux de neutrinos que l'on peut en attendre est tres dicile a evaluer et depend beaucoup
de la source consideree. Dans l'hypothese d'une source \depouillee" (des calculs precis donnent
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dans ce cas un rapport de 0.9 entre le nombre de neutrinos produits et celui de photons [5, 47])
et pour des valeurs canoniques [46] (n  0:2 cm
 3
, E
SN
 10
51
erg,  ' 0:15), on obtient un
ux de neutrinos valant :
F

(> E)  2:4  10
 12

d
1 kpc

 2

E
1 TeV

 1:1
cm
 2
s
 1
(1.16)
Notons que cette evaluation est probablement pessimiste car le ux de photons peut e^tre
considerablement absorbe par la source elle-me^me (cas des sources \voilees").
Dans le cas particulier de la nebuleuse du Crabe (pour laquelle d ' 2 kpc, n  50 cm
 3
et
 E
SN
 1:5  10
48
erg [48]) qui possede en son sein un pulsar, nous obtenons le ux de neutrinos
suivant :
F

(> E)  1:5  10
 12

E
1 TeV

 1:1
cm
 2
s
 1
(1.17)
Le spectre des rayons gamma detectes par CANGAROO [49] provenant de l'ensemble
nebuleuse/pulsar du Crabe s'etend jusqu'a 50 TeV [50], ce qui conforte l'idee qu'une partie des
photons produits au sein des vestiges de supernov est d'origine hadronique (nous avons deja
evoque cette controverse a la page 19 et nous y reviendrons plus en detail dans les pages 26-
28). Deux autres pulsars (PSR 1706-44 [49, 51] et Vela [49, 52]) ont ete detectes au-dela du TeV.
Dans le cas des jeunes supernov, des protons peuvent e^tre acceleres par l'intermediaire
du reste de l'etoile ayant provoque la supernova (par le champ magnetique d'un pulsar, par
accretion sur un trou noir ou par une etoile a neutron) et interagir avec la matiere presente
dans la couche externe en expansion. Cela produirait ainsi des rayons gamma et des neutrinos
selon le mecanisme decrit par l'equation 1.10. Cette production est cependant courte : elle peut
avoir une duree d'un an a une dizaine d'annees apres l'explosion initiale. Avant, l'enveloppe est
trop epaisse et apres, la luminosite decro^t quadratiquement avec le temps. Notons de plus que
les explosions de supernov sont rares : leur taux est en moyenne de 2 a 4 par siecle dans la
Galaxie [53].
Les neutrinos des supernov
Une grande partie de l'energie rela^chee par une supernova l'est sous forme de neutrinos :
les neutrinos detectes par IMB et Kamiokande lors de l'explosion de SN 1987A l'ont con-
rme [31]. L'energie de ces neutrinos est cependant tres faible (quelques dizaines de MeV). Cela
les rend dicilement observables par les detecteurs de neutrinos cosmiques de haute energie, et
en particulier ceux dont l'installation est prevue en milieu sous-marin [53]. Le bruit de fond
optique contre lequel ces derniers doivent lutter, presente au paragraphe 3.5.1.1, rend en eet
toute recherche systematique de tels evenements de tres basse energie extre^mement delicate.
Un telescope sous-marin constitue d'environ 1000 photomultiplicateurs ne serait ainsi sensible
qu'aux supernov distantes de moins de 5 kpc [53]. Me^me avec un detecteur 10 fois plus gros et
pour des etoiles de masse importante, il semble dicile d'aller au-dela de 14 kpc. Un detecteur
installe dans la glace polaire a nettement plus de chances d'identier des bouees de neutrinos
provenant de supernov [54]. En eet le bruit optique continu y est typiquement cinquante fois
plus faible (de l'ordre de  1 kHz contre  50kHz), etant alors domine par le bruit intrinseque
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des photomultiplicateurs. Ceci permet d'accro^tre d'un facteur 3 environ la distance maximale
des supernov detectables, et donc de couvrir l'ensemble de la Voie Lactee (pour un detecteur
d'environ 10 000 photomultiplicateurs).
Systemes binaires emetteurs de rayons X
Ces objets astrophysiques, constitues d'un objet compact (etoile a neutrons ou trou noir) et
d'une etoile-compagnon, sont les plus lumineux de notre Galaxie. La dynamique de tels systemes
fait intervenir d'importants transferts de masse du compagnon vers l'objet compact. Les protons
gagnent de l'energie soit par accretion, soit par l'intermediaire des champs magnetiques tres
intenses presents a la surface de l'etoile a neutrons (par eet dynamo-electrique [10]). L'etoile-
compagnon et/ou le disque d'accretion constituent alors la cible necessaire a la production des
photons et des neutrinos. Des rayons gamma tres energiques (> 10
14
eV) provenant des systemes
binaires emetteurs de rayons X \Cygnus X-3" et \Hercules X-1" ont ete observes au debut des
annees 80, ce qui n'a pas ete conrme depuis [5].
1.4.3.2 Les sources extragalactiques
Noyaux actifs de galaxie (AGN)
Les noyaux actifs de galaxie font partie des objets les plus lumineux de l'Univers. Il existe
probablement en leur sein un trou noir supermassif (10
4
a 10
10
masses solaires). Leur luminosite
extre^me (10
42
a 10
48
erg/s) serait alimentee par accretion de matiere sur ce fabuleux moteur
qui, outre par sa puissance et sa densite, doit egalement se distinguer par sa compacite : les
luminosites photoniques observees peuvent en eet subir des variations de plusieurs ordres de
grandeur sur des periodes aussi courtes qu'un jour. Une autre caracteristique de nombreux noy-
aux actifs de galaxie est la presence de gigantesques jets relativistes de matiere perpendiculaires
au plan d'accretion. On peut en voir sur la gure 1.5. Si les jets pointent dans la direction de
l'observateur, le noyau actif de galaxie est probablement ce que l'on appelle un \blazar".
Comme nous l'avons vu, les sites galactiques sont trop petits et le champ magnetique
ambiant trop faible pour accelerer des particules jusqu'a 10
20
eV par le mecanisme de Fermi :
cela necessite par exemple un champ d'une dizaine de gauss sur des milliards de kilometres
(equation 1.1). De tels champs existent au sein des noyaux actifs de galaxie (NAG). En outre,
deux d'entre eux, Markarian 421 et Markarian 501, ont ete observes en rayonnement gamma.
Les autres nous echappent probablement du fait de l'interaction des photons avec le fond dius
cosmologique (paragraphe 1.2.2). Les noyaux actifs de galaxie sont donc emetteurs de particules
de tres haute energie. Ils sont des candidats prometteurs a la production des rayons cosmiques
les plus energiques.
Comment des photons de tres haute energie peuvent-ils e^tre produits au sein des noyaux
actifs de galaxie ? Comme nous l'avons vu au paragraphe 1.4.1, il existe deux classes principales
de modeles. La premiere met a l'uvre des processus hadroniques engendrant aussi un ux de
neutrinos de haute energie. La seconde est basee sur des processus electromagnetiques au cours
desquels aucun neutrino n'est produit.
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Figure 1.5: Le noyau actif de galaxie NGC 4261, distant d'environ 30 Mpc. Sur l'image au sol de la
partie gauche, les jets longs de plusieurs dizaines de kiloparsecs sont nettement visibles. Sur la partie
droite, le zoom eectue par le telescope spatial Hubble laisse appara^tre le tore de gaz et de poussiere,
au centre duquel se trouvent le disque d'accretion de dimension caracteristique de 10
 3
pc et le trou noir
central de dimension typique 10
 4
pc. Rappelons qu'un parsec represente environ 3.3 annees-lumiere.
Les modeles hadroniques peuvent se diviser en deux categories.
Selon les modeles generiques, des protons seraient acceleres selon le mecanisme de
Fermi du premier ordre lors de chocs au sein du ux d'accretion provoque par le trou noir
central. Ces protons interagiraient alors soit avec la matiere du disque d'accretion, soit
avec le champ radiatif ambiant. Cela engendrerait un ux de photons et de neutrinos tres
energiques (equation 1.10). Alors que les neutrinos peuvent s'echapper en conservant le spectre
en energie en E
 (2+)
, les photons gamma interagissent avec les champs radiatifs ambiants
selon le processus  +  ! e
+
+ e
 
. Ils produisent ainsi des cascades electromagnetiques, se
demultiplient tout en perdant de l'energie et engendrent un ux important de rayons X.
L'autre classe de modeles hadroniques situe la production de neutrinos dans les jets. Les
protons, acceleres au sein de \paquets" de matiere se deplacant de maniere relativiste le long
des jets, interagiraient selon le processus decrit par l'equation 1.18 avec le champ photonique
ambiant. Ce dernier, tres chaud et tres dense dans ces regions, est emis par le disque d'accretion
lui-me^me et/ou par interaction des particules accelerees avec le champ magnetique ambiant
(notamment par rayonnement synchrotron des electrons des \paquets").
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Cette reaction n'est possible que si l'energie du proton est superieure a environ 100

3 keV
E


TeV.
Elle contribue donc principalement a la production des neutrinos les plus energiques.
Ceci est d'autant plus accentue dans le cas des
Jet
Vent
rayons gamma
~10
~10-2 pc
Observateur
Disque d’accretion
γ
Trou noir
Figure 1.6: Schematisation des modeles de
blazar. La partie grisee represente les ns
paquets au sein desquels les particules sont
accelerees. Les jets peuvent avoir des facteurs
de Lorentz  de l'ordre de 10.
blazars, dont les jets pointent dans la direction de
l'observateur.
L'acceleration des protons et l'interaction radia-
tive ont en eet lieu dans le repere des jets, pouvant
presenter un facteur de Lorentz de l'ordre de 10 :
l'energie des neutrinos en est alors d'autant plus
elevee (phenomene relativiste de decalage vers le
bleu). La gure ci-contre schematise la production
de neutrinos de haute energie selon cesmodeles de
blazar.
La grande variabilite temporelle observee sur
les rayons gamma de Markarian 421 et de Marka-
rian 501 [55] leur impose des contraintes. Par ex-
emple, les \paquets" de matiere dans lesquels a
lieu l'acceleration des protons doivent e^tre ns, de
l'ordre de 10
 2
pc. De plus, les reactions p sont fa-
vorisees par rapport aux reactions pp au sein des jets
car ces dernieres necessiteraient une densite pro-
tonique extre^mement elevee (> 10
9
cm
 3
).
Il est interessant de noter que la majorite - si ce
n'est la totalite - de la cinquantaine de noyaux actifs
de galaxie repertories par EGRET sont des blazars.
De plus des rayons gamma d'energie superieure a
1 TeV ont ete observes en provenance des blazars
Markarian 421 (jusqu'a au moins 5-8 TeV [56]) et
Markarian 501 (au-dela de 10 TeV [57]). Cela cons-
titue des arguments en faveur de la localisation des
chocs dans les jets (d'ou seraient alors emis des photons et des neutrinos de tres haute energie).
C'est en partie pour cette raison que les modeles de blazars sont de plus en plus mis en
avant par rapport aux modeles generiques. Ils necessitent neanmoins des ajustements ad hoc
pour rendre compte de toutes les observations.
Les modeles electromagnetiques sont fondes sur la diusion Compton inverse.
Selon les modeles electromagnetiques, ce ne sont pas les protons mais les electrons qui,
acceleres par le trou noir, vont transmettre leur energie au champ radiatif ambiant par diusion
Compton inverse. Ils engendreraient ainsi des photons de haute energie et aucun neutrino.
Ces modeles semblent expliquer de maniere naturelle les spectres photoniques observes entre le
GeV et le TeV. Ils posent neanmoins quelques problemes. Le principal d'entre eux reside dans
le dicile ajustement de la balance production-absorption. Pour qu'ils produisent des photons
tres energiques, les electrons acceleres ne doivent pas perdre trop d'energie par rayonnement
synchrotron avant d'interagir. Cela doit donc se passer pres de leur lieu d'acceleration,
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c'est-a-dire pres du trou noir. Les photons engendres sont alors signicativement absorbes par
collisions  dans le champ radiatif ambiant qui y est tres dense. C'est pourquoi il semble
dicile qu'un tel mecanisme produise des rayons gamma plus energiques qu'environ 10 TeV.
Cela s'accommode mal des observations d'HEGRA [58] qui a detecte un signal de photons
provenant de Markarian 501 superieur a 10 TeV [57]. Du fait de la moins grande importance des
pertes d'energie des protons par rayonnement synchrotron, la balance production-absorption
des modeles hadroniques s'ajuste plus facilement vers des regions plus eloignees du trou noir.
Cela permet dans ce cas d'etendre le spectre photonique a des energies nettement superieures a
10 TeV.
Les modeles electromagnetiques et hadroniques ont chacun leurs avantages et leurs dicultes.
Ces derniers sont sujets a de nombreux debats. Quoi qu'il en soit, des donnees supplementaires
permettraient de mettre de plus fortes contraintes sur les dierents scenarii proposes. Par
exemple, la detection de neutrinos provenant de noyaux actifs de galaxie signerait la presence
d'interactions hadroniques.
La gure 1.7 presente les ux dius de neutrinos associes aux principaux modeles
hadroniques. Ce sont ceux que nous considererons dans la suite de ce travail :
 modele NMB [59] : modele generique ou les interactions des protons avec la matiere
sont dominantes (ce modele prevoit un spectre en E
 2
jusqu'a environ 400TeV, puis une
diminution plus rapide au-dela),
 modele SDSS [60] : modele generique ou les interactions des protons avec le champ
radiatif ambiant sont dominantes,
 modele PRO [62] : modele de blazar ou les protons interagissent principalement avec les
radiations du disque d'accretion,
 modele MRLA-B [63] : limite inferieure et superieure d'un modele de blazar ou les
protons interagissent principalement avec le rayonnement synchrotron des particules (et
notamment des electrons) accelerees dans les \paquets". Une contribution d'interactions
protons-protons y est ajoutee.
Les ux dius prevus par ces modeles dierent de plusieurs ordres de grandeur. Ils pourraient
dominer la composante atmospherique au-dessus de 10-100 TeV. Une resolution en energie suf-
sante pour distinguer les contributions des dierentes sources au spectre total sera un outil
precieux. Des calculs bases sur les observations des rayons cosmiques tentent de mettre des
limites superieures sur les ux [64, 65]. Ils dierent cependant beaucoup les uns des autres pour
contraindre signicativement les modeles presentes. Il est de toute facon evident qu'une mesure
directe sera le meilleur moyen de lever les incertitudes.
Sursauts de rayons gamma (GRB)
Des bouees de rayons gamma de source cosmique sont detectees au rythme d'environ une
par jour depuis plus de 25 ans. Pourtant, leur origine reste toujours incertaine et constitue
l'une des principales enigmes de l'astronomie moderne. Elles sont isotropes et de courte duree
(entre 10
 2
et 10
3
secondes). Une part importante du mystere residait dans la non-observation
d'une composante de longueur d'onde dierente (optique, rayons X, rayons U.V., : : : )
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Figure 1.7: Flux dius de neutrinos issus de noyaux actifs de galaxie selon les modeles generiques
NMB [59] et SDSS [60] et selon les modeles de blazar PRO [62] et MRLA-B [63] (voir texte). Pour
comparaison, le ux de neutrinos atmospheriques ATM [40, 41] est egalement schematise.
associee a la bouee de rayons gamma. La detection recente, notamment gra^ce au satellite
BeppoSAX [20], d'une composante radio, optique et en rayons X associee au sursaut gamma
GRB970228 [21] a revolutionne le domaine. Les modeles extragalactiques, mettant en jeu des
sources cosmologiques tres lointaines (de redshift superieur a 1), et notamment les modeles dits
de \boule de feu ultra-relativiste"
5
, sont maintenant favorises.
Comme montre sur la gure 1.8, le ux dius de neutrinos de haute energie que ces modeles
prevoient est faible [64] :
E


d
dE

(cm
 2
s
 1
sr
 1
) =
(
3  10
 14
pour 1 TeV < E

< 100 TeV
3  10
 14
 
E

100 TeV

 1
pour E

> 100 TeV
(1.19)
Les evenements issus de telles sources seront donc peu nombreux. Ils doivent e^tre cependant
facilement detectables puisque correles en direction et en temps aux bouees de rayons gamma.
5
L'idee de base de ces modeles est l'existence de grandes quantites d'energie rela^chees dans une region compacte
et opaque aux photons. En se refroidissant adiabatiquement, le systeme produit une onde relativiste, source
d'acceleration d'electrons et de protons. Ces derniers peuvent alors interagir avec les photons d'energie typique
de 0.1 a 1 MeV pouvant s'echapper des que la profondeur optique de la \boule de feu" est susamment reduite,
et ainsi produire des neutrinos.
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1.4.4 Autres sources possibles
Defauts topologiques (TD)
Des defauts topologiques, comme les monopo^les magnetiques ou les cordes cosmiques, ont pu
e^tre formes par brisure de symetrie lors des transitions de phase aux debuts de la formation de
l'Univers. En eet, lors d'une brisure de symetrie, certaines regions de l'espace non connectees
causalement peuvent acquerir un etat dierent de l'etat degenere du reste de l'Univers ou me^me
rester dans la phase de symetrie non brisee qui regnait avant la transition de phase. Dans
ces zones, le vide est caracterise par hi = v
0
, alors que partout ailleurs hi = v (ou v et v
0
dependent de l'echelle de brisure de symetrie).
Ces defauts topologiques, reets de l'Univers en formation, contiennent donc un exces
d'energie. Bien que topologiquement stables, ils peuvent perdre une partie de cette energie
par annihilation ou eondrement : emission d'ondes gravitationnelles par des boucles macro-
scopiques de cordes cosmiques, emission directe de particules par la corde cosmique elle-me^me,
annihilation d'etats lies metastables monopo^le-antimonopo^le : : : Ces dierents scenarii pro-
duisent tous une emission de quanta massifs de dierents champs (bosons de jauge, bosons de
Higgs, fermions supermassifs) appeles particules \X". Celles-ci se desintegrent tres rapidement
en quarks et leptons, engendrant ainsi un ux de nucleons, photons et neutrinos, dont l'energie
peut aller jusqu'a m
X
, l'echelle de la transition de phase. S'il s'agit de la Grande Unication,
l'echelle d'energie est  10
16
GeV, et ce processus est susceptible de produire des rayons
cosmiques d'ultra haute energie sans mecanisme d'acceleration.
Les ux dius de neutrinos prevus sont faibles et tres incertains. Ils dependent de nombreux
parametres, notamment de la masse m
X
et du type de defaut topologique. Nous considerons 3
principaux modeles. Les ux associes sont presentes sur la gure 1.8 :
 modele BHA [70] : modele de perte d'energie des cordes cosmiques par emission d'ondes
gravitationnelles et d'annihilation de monopolonium pour m
X
= 10
16
GeV. Le ux de pro-
tons est normalise par rapport aux observations faites a 5  10
19
eV. Le champ magnetique
intergalactique est pris egal a 10
 12
G,
 modele SIG [71] : idem avec normalisation du ux total (nucleons et photons) aux
observations des rayons cosmiques les plus energiques (> 10
20
eV),
 modele WIC [72] : modele d'emission directe de particules par des cordes cosmiques
pour m
X
= 10
13
GeV (au-dela de cette energie, de tels modeles rentrent en conit avec les
observations).
Particules massives interagissant faiblement (WIMPs)
La presence de matiere noire dans l'Univers est necessaire pour expliquer certains com-
portements qui violeraient les lois fondamentales de la dynamique si seule la matiere visible
etait presente. La matiere noire pourrait e^tre de nature baryonique, sous forme d'objets massifs
sombres, ou non baryonique, sous forme de particules elementaires. Dans les deux cas, sa
recherche peut e^tre eectuee de maniere directe ou indirecte.
La detection directe de matiere noire baryonique consiste a chercher des objets astrophysiques
proches et susamment lumineux, comme par exemple des naines rouges, blanches ou des
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Figure 1.8: Flux dius de neutrinos issus de sursauts gamma selon le modele de \boule de feu relativiste"
GRB presente en [64], et de defauts topologiques selon les modeles BHA, SIG et WIC (voir texte). Pour
comparaison, le ux de neutrinos atmospheriques ATM [40, 41] est egalement schematise.
etoiles avortees. Quelques dizaines de candidats ont pu e^tre observes. Les donnees restent peu
nombreuses.
La detection indirecte de matiere noire baryonique consiste a chercher des eets gravita-
tionnels, comme ceux de microlentille, produits par des objets massifs. Le petit nombre de
candidats trouves par les experiences MACHO [66] et EROS [67] en direction du Grand Nuage
de Magellan indique que de tels objets compacts ne peuvent expliquer a eux seuls l'anomalie
observee de la courbe de rotation de la Galaxie.
La detection directe de matiere noire non baryonique consiste a mesurer sur Terre les
reculs de noyaux atomiques lorsqu'ils entrent en collision avec les particules hypothetiques qui
composent le halo galactique [68]. Les detecteurs sont de plus en plus massifs et devraient
apporter des resultats signicatifs.
La detection indirecte de matiere noire non baryonique consiste a observer des neutrinos
produits par l'annihilation de particules presentes a l'interieur des corps celestes. Ces particules,
appelees WIMPs (acronyme anglais de \Weakly Interacting Massive Particles"), auraient une
masse de l'ordre de celle du boson W et interagiraient faiblement avec la matiere. Elles auraient
ete produites lors du Big Bang. Le candidat WIMP le plus en vogue est le neutralino 
0
1
,
combinaison lineaire stable
6
la plus legere des partenaires supersymetriques du photon, du Z
0
et
des deux bosons de Higgs neutres. Si le halo de la Galaxie est forme de neutralinos, ces derniers
orbitent autour des corps celestes et perdent de l'energie, descendant vers des orbites de plus
6
si la R-parite est conservee
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en plus basses. Certains d'entre eux seraient ainsi captures et pieges gravitationnellement au
centre de corps comme le Soleil ou la Terre. Si leur densite y est susante, ils s'annihilent en
produisant des hadrons qui, en se desintegrant, engendrent a leur tour des neutrinos. L'energie
de ces derniers est du me^me ordre de grandeur que la masse des neutralinos. Les telescopes a
neutrinos pourraient donc participer a la recherche de matiere noire non baryonique. Le signal
serait constitue par un exces d'evenements provenant du centre de la Terre ou de celui du Soleil
par rapport au fond attendu de neutrinos atmospheriques [69].
1.4.5 Sources imprevues
Les paragraphes precedents etaient consacres aux diverses sources de neutrinos cosmiques
envisagees, des plus certaines aux plus exotiques. Il faut neanmoins garder a l'esprit durant
cette breve revue d'eectifs que la detection de neutrinos de haute energie ouvre une nouvelle
fene^tre sur l'Univers : nous allons chausser un nouveau type de lunettes pour scruter ce qui
nous entoure. Des lors, comme l'observation du ciel en micro-ondes avait debouche de maniere
inattendue sur la mise en evidence du rayonnement fossile (1965), celle en ondes radio sur la
decouverte des radio-galaxies (1966) et des pulsars (1968) ou celle en rayons gamma sur la
detection des sursauts gamma (1970-73), cette nouvelle maniere de regarder l'Univers pourrait
nous livrer une grande part d'imprevu. Le contraire serait d'ailleurs decevant ! Et cet imprevu
se revele - a juste titre - comme l'une des grandes motivations pour construire les detecteurs de
neutrinos cosmiques de demain.
1.4.6 Sur le rapport entre saveurs (
e
=

=

)
L'un des intere^ts potentiels de l'astronomie neutrino, comparee a l'astronomie gamma,
est l'existence de trois saveurs dierentes de neutrinos (six en comptant separement les
antineutrinos), ayant des proprietes d'interaction distinctes. Nous allons voir tout de suite que
ces dierences peuvent se manifester au niveau des probabilites de production, en fonction des
caracteristiques de la source. Nous verrons plus loin, au paragraphe 2.4, qu'il est possible, au
niveau de la detection, de mesurer le rapport (
e
=

=

) dans le ux arrivant sur la Terre, et
donc d'en inferer des contraintes supplementaires concernant les processus a l'uvre dans les
sources observees.
Ce rapport depend de la densite de matiere et de photons dans le milieu ou le neutrino est
produit.
Schematiquement :
 si le processus principal est :
p+   ! 
+
#

+
+ 

#
e
+
+ 
e
+ 

+ n
#
p+ e
 
+ 
e
(1.20)
(ce qui est peut-e^tre le cas dans les modeles de production de neutrinos dans les jets des
noyaux actifs de galaxie : les modeles de blazar)
alors le rapport, au site de production, devrait e^tre approximativement (1/1/0)
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 si le processus principal est :
p+ p  ! 
+
#

+
+ 

#
e
+
+ 
e
+ 

+ p (1.21)
(le muon se desintegre plus rapidement qu'il ne perd de l'energie par interactions, ce qui
est probablement le cas dans les modeles de production de neutrinos dans le disque des
noyaux actifs de galaxie : les modeles generiques)
alors le rapport, au site de production, devrait e^tre approximativement (1/2/0)
 si le processus principal est :
p+ p  ! 
+
#

+
+ 

+ p (1.22)
(le muon perd beaucoup d'energie avant de se desintegrer, ce qui peut e^tre le cas dans les
modeles de production de neutrinos dans les systemes binaires)
alors le rapport, au site de production, devrait e^tre approximativement (0/1/0)
Bien entendu, ce raisonnement est simplie, puisqu'en realite, une multiplicite de nucleons,
pions, kaons et mesons plus lourds sont produits dans chaque interaction de tres haute energie.
De plus, il tient compte trop brutalement de la competition entre desintegration et interaction,
alors que celle-ci se traduit pluto^t par une dependance avec l'energie du rapport entre saveurs.
La plupart des modeles de production de neutrinos par cascades hadroniques, cites dans
ce chapitre, prevoient un rapport egal a (1/2/0). Des modeles plus precis et des simulations
sont necessaires (voir par exemple [73]) ; mais le raisonnement ci-dessus nous indique que des
mesures de ce rapport (autant que du rapport =) a dierentes energies peut nous apporter
des informations precieuses sur les mecanismes de production.
Dans tous les cas de production de neutrinos par collisions hadroniques, la part de
neutrinos tauiques n'est que marginale : de l'ordre de 10
 5
, comparee a celle des neutrinos
muoniques [74, 75] (ils ne peuvent provenir que des desintegrations de hadrons contenant une
saveur lourde, qui ont des probabilites beaucoup plus faibles de production, comparees a celles
des pions et kaons). D'autres processus (par exemple la thermalisation e
+
e
 
!  lors d'une
supernova, ou bien l'eondrement d'un defaut topologique : : : ) peuvent produire directement,
en quantites equivalentes, toutes les saveurs de neutrinos. Mais ceci ne concerne que des
domaines de tres basse energie (pour les neutrinos de supernov), ou bien d'ultra haute energie
(pour les neutrinos de defauts topologiques).
Par ailleurs, les rapports de ux, au niveau du detecteur, dependent aussi des oscillations
de neutrinos : par exemple, un des scenarios compatibles avec toutes les donnees actuelles fait
appel a un melange bi-maximal entre les saveurs de neutrinos et a des dierences de masses au
carre au minimum de l'ordre de 10
 10
eV
2
[29] ; les probabilites d'oscillation, pour des longueurs
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de parcours astronomiques, seraient alors
7
:
P(
e
! 
e
) = 1=2 (1.23a)
P(
e
! 

) = P(
e
! 

) = 1=4 (1.23b)
P(

! 

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
! 

) = P(

! 

) = 3=8 (1.23c)
Nous pouvons en deduire que :
 si le rapport initial est egal a (1/2/0), alors le rapport de ux au detecteur devient (1/1/1)
(voir par exemple [76, 77, 78]),
 si le rapport initial est egal a (1/1/0), alors le rapport de ux au detecteur devient (6/5/5),
 si le rapport initial est egal a (0/1/0), alors le rapport de ux au detecteur devient (2/3/3).
Nous pouvons constater que le rapport de ux au detecteur reste dependant des mecanismes
de production me^me si les oscillations aectent les trois saveurs. D'ou l'intere^t de chercher a le
mesurer.
1.5 Autres motivations pour les telescopes a neutrinos
1.5.1 Etude des oscillations de neutrinos
Outre un ro^le d'etalonnage, les neutrinos atmospheriques peuvent egalement fournir aux
detecteurs de neutrinos cosmiques une excellente opportunite d'etude sur les oscillations de
neutrinos [69, 79]. L'analyse selectionne les evenements purement verticaux ascendants et
completement contenus dans le detecteur, c'est-a-dire pour lesquels la totalite de la trace
muonique issue d'une interaction par courant charge est visible. Cela permet d'etudier le spectre
entre 5 et 100 GeV des neutrinos ayant traverse le diametre de la Terre. Une suppression du
ux est attendue pour E (GeV) =

10
4
m
2
(eV
2
)

=(2n+ 1), ou n est un entier.
En eet, en negligeant les oscillations impliquant la saveur electronique
8
, la probabilite, pour
un neutrino muonique produit dans l'atmosphere, de changer de saveur et devenir un neutrino
tauique au niveau du detecteur, est :
P
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!

= sin
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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2

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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2
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
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
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
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!
(1.25)
ou 

est l'angle de melange, m
2

la dierence des carres des masses, L

la longueur
parcourue par le neutrino et 

son angle zenithal.
7
Les dierences de masses au carre n'interviennent pas et le terme en sinus de la longueur de parcours est
moyenne car les distances sont astronomiques.
8
Toutes les donnees actuelles, qui suggerent des oscillations de neutrinos, excluent la possibilite d'un eet non
negligeable a l'echelle terrestre.
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Les resultats de la collaboration SuperKamiokande [80] suggerent une dierence des carres
des masses m
2

comprise entre 10
 2
et 10
 3
eV
2
et un angle de melange proche de

4
. Cette
solution serait particulierement bien adaptee a l'analyse proposee par les telescopes a neu-
trinos puisque la presence d'oscillations se traduirait par une forte suppression d'evenements
entre 10 et 100 GeV. Par exemple, la solution la plus probable d'apres [80] est m
2

=
3:5 10
 3
eV
2
; sin
2
2

= 1. L'equation 1.25 devient :
P


!

= sin
2

36:1
cos 

E

(GeV)

2

(1.26)
donnant une suppression maximale, a la verticale montante, autour de E

' 36GeV. Suite
a l'inelasticite de l'interaction (c.-a-d. a la dierence d'energie entre le neutrino et le muon
produit), cet eet pourra e^tre observe comme un minimum autour de E

' 27GeV dans la
distribution d'energie des muons [79].
1.5.2 Recherche de WIMPs
Nous avons detaille au paragraphe 1.4.4 la possibilite de rechercher l'existence de WIMPs, qui
se manifesteraient par un exces de neutrinos en provenance du centre de la Terre (surtout), du
soleil et du centre galactique (eventuellement). Une telle decouverte permettrait probablement
de repondre au probleme lancinant de la Matiere Noire. Cet objectif necessite, entre autres, une
sensibilite importante, pour les evenements quasi-verticaux, entre  100GeV et  1TeV.
1.6 Conclusion : missions des telescopes a neutrinos
Les sources ponctuelles ou diuses de neutrinos cosmiques de haute energie qui viennent
d'e^tre mentionnees sont diverses. Les ux que l'on peut attendre de chacune d'elles ont ete
estimes. Il existe des dierences importantes selon les modeles proposes. Les telescopes a neutri-
nos peuvent apporter des contraintes supplementaires a ces modeles et sonder plus profondement
l'Univers. Du point de vue astrophysique, ils ouvriraient une nouvelle fene^tre d'observation
complementaire de l'astronomie photonique. Ils peuvent de plus permettre d'elucider une partie
du mystere qui entoure l'origine des rayons cosmiques les plus energiques. Du point de vue
de la physique des particules, ils constituent un moyen unique d'acceder aux tres hautes energies.
La detection de neutrinos de haute energie met en jeu des domaines d'une grande diversite :
physique du rayonnement cosmique, oscillations de neutrinos, astrophysique des noyaux actifs
de galaxie, detection des supernov, origines des sursauts gamma, identication de la matiere
noire, donnees cosmologiques : : : On peut egalement envisager d'autres possibilites comme :
 une mise en evidence du neutrino tau. La signature d'une interaction d'un 

par
courant charge consiste en l'identication de deux cascades (\double bang"), une a chaque
extremite d'une trace qui est celle du  [81] (paragraphe 2.4.3),
 la detection de rayons gamma tres energiques par la mise en evidence de la composante
muonique de la cascade electromagnetique produite dans l'atmosphere [82],
 la detection de 
e
via l'interaction 
e
+ e
 
! W
 
! cascade, a la resonance de Glashow
(E

' 6:3PeV, paragraphe 2.2.3.3),
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 une participation importante a d'autres avancees scientiques :
{ oceanologie, etude des milieux marins abyssaux ou de la glace antarctique profonde.
Les detecteurs necessitent en eet une comprehension maximale des proprietes des
milieux dans lesquels ils sont plonges (eau des lacs et des mers, glace polaire). Comme
nous le verrons au paragraphe 3.5.1, de nombreuses mesures sont eectuees dans ce
sens,
{ triangulation mondiale des regions sismiques, notamment dans des zones abyssales
jusqu'alors tres peu explorees,
{ tomographie de la Terre : l'observation d'une source ponctuelle de neutrinos a travers
le prisme terrestre pourrait permettre de sonder la structure interne profonde de notre
planete [83].
Un telescope a neutrinos est un instrument de mesure pluridisciplinaire. Il touche
l'Astronomie, l'Astrophysique, la Physique des Particules, les Sciences de la Terre,
l'Oceanographie. Comme cela est souligne dans l'introduction de ce memoire, la physique des
neutrinos de haute energie se trouve donc a la croisee de plusieurs chemins. Insistons sur le
fait que l'imprevu pourrait occuper une place de choix dans cette partie de la Science encore
largement inexploree.
Nous allons maintenant voir les contraintes experimentales que la detection des neutrinos
de haute energie impose. Cela nous permettra d'estimer les taux d'evenements attendus. Nous
presenterons alors les dierents projets en cours.
Chapitre 2
Principe de detection et taux
d'evenements attendus
2.1 Detecter des neutrinos (generalites)
Detecter des neutrinos est toujours (depuis son invention theorique) une aaire delicate. La
caracteristique principale du neutrino est l'extre^me faiblesse de sa probabilite d'interaction avec
la matiere qui impose d'instrumenter une grande masse de detection. Cette faiblesse
d'interaction rend le neutrino invisible en lui-me^me, quel que soit le detecteur : c'est
seulement la mise en evidence des produits d'une interaction qui doit constituer une signature
caracteristique. Ceci explique que les experiences de detection de neutrinos sont souvent des
histoires de lutte contre le bruit et de patience : il faut souvent compter sur seulement quelques
evenements, attendus pendant des mois, pour conrmer ou inrmer nos predictions ; a ce rythme-
la, on peut s'attarder quelque peu sur chaque evenement, etudier sous toutes les coutures toute
l'information qu'il a laissee en essayant dierents algorithmes pour e^tre su^r qu'il s'agit bien d'un
neutrino de telles et telles caracteristiques : : :
Premiere mise en evidence experimentale directe
La premiere mise en evidence directe de l'existence du neutrino date de 1956[84]. L'experience
a ete eectuee sous la direction de F. Reines et C. Cowan aupres du reacteur nucleaire de
Savannah River (USA) produisant en abondance des antineutrinos electroniques. Une cible
de 400 litres d'eau cadmiee entouree de 5400 litres de scintillateur liquide, avec un cortege de
photomultiplicateurs tout autour, fut exposee la, pendant environ deux mois, a la recherche
scrupuleuse de toutes les captures d'antineutrinos (par la reaction -inverse 
e
+ p ! e
+
+ n).
Une concidence retardee entre la lumiere issue de l'annihilation du positron et celle de la capture
du neutron constitue une signature tres propre du passage du neutrino (le signal fut observe
avec plus de 10 deviations standard). L'energie typique de ces neutrinos articiels est de l'ordre
du MeV. Ensuite furent detectes des neutrinos electroniques en provenance du Soleil (avec des
energies typiques de  0:1 a 10MeV) et des neutrinos et antineutrinos muoniques produits
en faisceaux aupres d'accelerateurs ( 0:1 a 10GeV), puis des neutrinos atmospheriques (des

e
; 
e
; 

; 

, jusqu'a environ 1TeV) et enn des neutrinos de la supernova SN1987a (d'energie
moyenne  15MeV). Ces derniers sont, a ce jour, les seuls neutrinos cosmiques que l'homme
ait pu identier ; ils ont indubitablement marque la naissance de l'astronomie neutrino.
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Interactions exploitees pour la detection de neutrinos
A la base de toutes les detections de neutrinos, on trouve deux types d'interactions :
1. a basse energie, les reactions -inverse c.-a-d. la capture d'un neutrino ou antineutrino
par un proton ou un noyau, pour lesquelles on peut detecter soit un electron de recul, soit
un changement isotopique (par ex.
37
Cl+
e
!
37
Ar+e
 
).
2. a plus haute energie, les reactions par courant charge ou neutre (
`
+N ! (
`
ou `)+
hadrons) pour lesquelles on peut detecter le(s) hadron(s) et/ou le lepton issu du neutrino.
Techniques experimentales pour la detection de neutrinos d'origine naturelle
Les techniques experimentales, bien eprouvees, utilisees pour detecter des neutrinos naturels,
sont principalement de quatre types :
1. utilisation d'un volume important de scintillateur liquide : lors d'une reaction -
inverse, l'electron de recul provoque, dans le scintillateur, une emission de lumiere qui
est recueillie par des photomultiplicateurs. La quantite de lumiere permet une mesure de
l'energie du neutrino, tandis qu'un eventuel cloisonnement du volume de scintillation en
plusieurs modules peut permettre une mesure de la direction. Entre autres experiences
utilisant ce principe, citons par exemple LVD[85], MACRO[86] et Borexino[87].
2. experiences radio-chimiques dans lesquelles on recherche l'apparition d'un corps chi-
mique du^e a une reaction -inverse bien choisie (par ex. l'experience au Chlore[88], pio-
nniere dans la detection des neutrinos solaires, utilise, depuis 30 ans, la reaction
37
Cl+
e
!
37
Ar+e
 
, les experiences GALLEX[89] et SAGE[90] ont choisi la reaction
71
Ga+
e
!
71
Ge+e
 
). Ce principe ne permet pas une detection en temps reel puisqu'il faut une expo-
sition de quelques semaines, suivie d'un processus d'extraction chimique et de comptage
par desintegration radioactive des quelques atomes transmutes.
3. exploitation de l'eet

Cerenkov (paragraphe 2.2.7) avec un grand volume d'un liquide
aussi pur et transparent que possible et des photomultiplicateurs pour observer en temps
reel les produits d'une interaction par courant charge ou neutre (par ex. les experiences
IMB[91], Kamiokande et SuperKamiokande[80], SNO[92] sont fondees sur ce principe).
4. detection de la uorescence atmospherique produite par de grandes gerbes qui peuvent
e^tre initiees par des neutrinos d'extre^mement haute energie [39] (cette technique est bien
au point pour l'identication de rayons cosmiques primaires, et des experiences en con-
struction comme AUGER [11] prevoient de l'utiliser pour tenter d'identier des neutrinos
au-dela du EeV).
Parmi les techniques prometteuses encore en developpement, mentionnons les chambres a projec-
tion temporelle de grand volume dans lesquelles on doit pouvoir reconstruire avec une tres bonne
granularite toute trace ionisante (c'est le principe du projet ICARUS[93]), les bolometres pour
mesurer le moindre recul de noyau (l'experience EDELWEISS[68] met au point cette technique,
principalement pour la recherche de matiere noire), des jonctions supraconductrices a l'indium
qui pourraient orir un seuil tres bas (125keV seulement, ideal pour la detection des 
pp
solaires)
et une detection en temps reel. Nous laissons de co^te les techniques pour les experiences sur
faisceau dont les contraintes sont tres dierentes du projet qui nous occupe (en particulier, la
detection de neutrinos naturels impose une grande ouverture angulaire).
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2.2 A la recherche des neutrinos cosmiques de haute energie
2.2.1 Les imperatifs
Comme nous l'avons vu au paragraphe 1.4, les ux de neutrinos d'origine cosmique sont
faibles, d'autant plus que l'on s'interesse a des energies elevees (les spectres les plus durs sont
en E
 2
, le spectre des neutrinos atmospheriques est en E
 3:7
). Or, parallelement, les sections
ecaces d'interaction augmentent avec l'energie, mais seulement selon une progression lineaire
jusque vers 300GeV et plus lentement au-dela (nous le verrons plus precisement au paragraphe
2.2.3). On comprend donc rapidement qu'il nous faut instrumenter une cible dense (liquide ou
solide) et de tres grand volume. Par exemple, le nombre d'evenements 

+ p=n! +hadrons
pour des neutrinos atmospheriques, en integrant sur 4 sr et au-dessus de 1TeV, est de l'ordre
de 10
 5
t
 1
an
 1
. Il est donc clair que pour voir des sources astrophysiques de haute energie, un
volume de taille kilometrique est necessaire. S'il faut 100 tonnes de cible pour capturer un
neutrino solaire par jour, des dizaines de millions de tonnes sont necessaires pour les neutrinos
cosmiques de haute energie.
L'important bruit de fond des rayons cosmiques, et en particulier des muons atmospheriques,
impose un blindage epais (au moins equivalent a celui des detecteurs installes dans des mines
sous plusieurs centaines de metres de roche).
L'objectif d'identier et de comprendre des sources astrophysiques impose de pouvoir
mesurer la direction, l'energie et le temps d'arrivee.
La seule technique, bien connue et ma^trisee, qui peut e^tre compatible avec toutes ces con-
traintes est l'exploitation du rayonnement

Cerenkov. Encore faut-il imaginer un milieu de
detection extre^mement bon marche car me^me l'eau pure dont SuperKamiokande utilise 50 000
tonnes est deja trop cou^teuse. C'est l'essence de l'idee presentee maintenant.
2.2.2 L'idee de Markov
En 1960, M. A. Markov[94] proposa de detecter les tres faibles ux de neutrinos de haute
energie en instrumentant un tres grand volume d'un milieu naturel transparent a la lumiere
visible : il \surait" d'installer une matrice tridimensionnelle de photomultiplicateurs
dans les profondeurs oceaniques ou polaires, d'attendre qu'un neutrino muonique interagisse par
courant charge avec un nucleon (

+ p=n !  + hadrons) dans la Terre, sous le volume d'eau
instrumente, et d'enregistrer les impulsions lumineuses engendrees sur les photomultiplicateurs
par le sillage

Cerenkov du muon ressortant de la Terre (comme nous le verrons plus
precisement au paragraphe 2.2.5.1, un muon de haute energie peut parcourir plusieurs kilometres
dans la roche et dans l'eau et c'est au paragraphe 2.2.7 que nous decrirons les caracteristiques
du rayonnement

Cerenkov).
Les temps d'arrivee du front d'onde conique en dierents points du reseau tridimensionnel
permettent de reconstruire la direction du muon. La quantite de lumiere recue permet d'estimer
son energie. Comme nous le verrons plus precisement au paragraphe 2.2.4, le muon a une assez
bonne memoire de la direction et de l'energie du neutrino incident. Ainsi, une trace traversant
le detecteur en remontant est une signature tres propre du passage d'un neutrino muonique. La
gure 2.1 illustre ce principe, la Terre et la mer (ou la glace, ou un lac) jouent tout a la fois le
ro^le de cible et de ltre.
Ce principe peut e^tre etendu aux autres saveurs de neutrinos, comme nous le verrons aux
paragraphes 2.4.2 et 2.4.3, bien que le tres long parcours du muon donne un avantage a cette
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saveur en termes de taux d'evenements (voir la comparaison au paragraphe 2.6) et que la purete
du sillage

Cerenkov du muon (la dependance angulaire des photons emis est quasiment une fonc-
tion delta) lui donne un avantage en termes de resolution angulaire (nous ferons la comparaison
au chapitre 5).
Actuellement, d'autres techniques sont egalement envisagees, en complement. Il s'agit de
techniques de detection acoustique et radio : des ondes sonores caracteristiques sont engendrees
par le rechauement brutal du milieu de detection consecutivement aux pertes d'energie des
cascades issues des interactions de neutrinos. Cependant, ces techniques ne semblent utilisables
qu'a tres haute energie, au-dela du PeV [35].
neutrinos
atmosphère
atmosphérique
extraterrestres
cascade contenue
muons montants
mer
Terre
rayon cosmique
rayons cosmiques
muon atmosphérique
multimuon atmosphérique
neutrino
Figure 2.1: Schema de principe d'un telescope a neutrinos de haute energie, presentant dierents types
d'evenements de signal et de bruit (les types d'evenements sont repertories dans la suite du chapitre).
L'idee de principe explicitee ci-dessus tire parti, pour la detection de neutrinos de haute
energie, de trois avantages que nous allons maintenant decrire plus en detail et qui sont
l'augmentation avec l'energie :
 des sections ecaces (
cc
N
_ E

en-dessous du TeV, puis 
cc
N
_ E
0:4

au-dessus du PeV)
 de la correlation directionnelle entre le muon et le neutrino
 du parcours du muon (L

_ E

en-dessous du TeV, puis L

_ log(E

) a plus haute
energie)
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Nous nous interesserons au large domaine d'energie de 1GeV a 10
12
GeV.
2.2.3 Interactions des neutrinos de haute energie
2.2.3.1 Diusions profondement inelastiques : courant charge et courant neutre
Les sections ecaces N , a haute energie, dans le cadre de la theorie electrofaible et du
modele des quarks-partons de Bjorken (diusion profondement inelastique) ont ete etudiees en
detail depuis une quinzaine d'annees [95] [96] [97] [98]. Les calculs numeriques sont regulierement
mis a jour pour tenir compte des progres dans la connaissance de la structure des nucleons [99]
[100]. Bien su^r, l'apparition d'une nouvelle physique a tres haute energie aurait des consequences
notables sur les valeurs de ces sections ecaces et ces modications pourraient intervenir pour
des energies de neutrinos superieures a  10TeV [101].
Considerons les reactions par courant charge (CC) et par courant neutre (CN) :


(

) +N
W

  ! 
 
(
+
) +X (CC) (2.1a)
 +N
Z
0
 !  +X (CN) (2.1b)
ou N 
p+n
2
designe un nucleon isoscalaire, et X l'ensemble des hadrons issus de la ssion du
nucleon. Dans le referentiel du laboratoire ou le nucleon est une cible xe, leurs sections ecaces
dierentielles s'ecrivent (~ = c = 1) :
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ou x et y sont les variables d'echelle de Bjorken (x est la fraction d'impulsion du parton
\acteur" et y = 1 
E

E

est l'inelasticite),  Q
2
est le carre de la quadri-impulsion transferee (on
a Q
2
= 2M
N
E

xy), M
N
;M
W
;M
Z
sont les masses du nucleon cible et des bosons W et Z, G
F
est la constante de Fermi, q
v
(q
m
) sont les fonctions de distribution des dierents quarks de
valence (de la mer) du proton, 
w
l'angle de melange electrofaible et L
u
; L
d
; R
u
; R
d
les couplages
chiraux.
42 Principe de detection et taux d'evenements attendus
Tant que l'energie du neutrino est faible devant M
2
W
=2M
N
' 3:2TeV, les sections ecaces
augmentent lineairement avec E

. Les fonctions de distributions partoniques sont alors dominees
par la contribution des quarks de valence, rendant la section ecace des antineutrinos plus
faible que celle des neutrinos et rendant la section ecace dierentielle plate en y. A plus haute
energie, l'eet du propagateur du W ou du Z se fait sentir en limitant l'espace de phase en
Q
2
aux alentours de M
2
W
et donc en restreignant le produit xy aux alentours de M
2
W
=2M
N
E

.
Cela inechit la croissance lineaire de la section ecace et fait intervenir des valeurs de x de
plus en plus petites (x . M
2
W
=2M
N
E

). Or, a petit x, la contribution des quarks de la mer
devient plus importante que celle des quarks de valence, ce qui donne de l'importance au terme
(1   y)
2
xq(x;Q
2
). Cela a pour eet de supprimer la dierence de section ecace entre les
neutrinos et les antineutrinos et d'augmenter l'elasticite moyenne (liee a la fois au terme (1 y)
2
et a la restriction sur xy). L'eet des seuils en energie des saveurs lourdes ordonne l'entree en
jeu successive des quarks c puis b, ce qui augmente la part de charme puis de beaute de la gerbe
hadronique.
Mais les mesures experimentales des fonctions de structure sont actuellement limitees a
des valeurs de x > 10
 4
. Jusque vers 10PeV, les dierents jeux de fonctions de structure
compatibles avec les donnees experimentales donnent des sections ecaces tres similaires, a
quelques pour cent pres. A plus haute energie, les predictions reposent sur des hypotheses
non completement testees concernant le comportement des fonctions de structure a tres petit
x. L'incertitude maximale aux plus hautes energies considerees atteint un facteur 2
1
[100].
Cependant, les incertitudes sur les ux possibles sont, de tres loin, beaucoup plus importantes,
de sorte que les incertitudes systematiques liees aux calculs de sections ecaces n'empe^cheront
pas de contraindre fortement les modeles astrophysiques ou cosmologiques de production de
neutrinos de tres haute energie.
Les sections ecaces 
cc


N
; 
cc


N
; 
cn
N
et 
cn
N
sont presentees sur la gure 2.2 d'apres des
calculs [100] employant les fonctions de structure CTEQ-4DIS [102].
Dans le domaine d'energie qui nous interesse, les sections ecaces par courant charge pour
les 
e
; 
e
sont les me^mes que pour 

; 

(la masse du  est negligeable). Pour les 

; 

, la
masse du  restreint l'espace de phase en y et donc  a basse energie (y < 1 M

=E

) mais cette
restriction cinematique n'est sensible que jusqu'a environ 100GeV. Les reactions par courant
neutre sont independantes de la saveur.
2.2.3.2 Interactions quasi-elastiques et resonantes
A basse energie (inferieure a 100GeV), en plus des diusions profondement inelastiques, il
faut tenir compte des interactions quasi-elastiques et des interactions par resonance comme :


(

) + n(p) ! 
 
(
+
) + p(n) (2.3a)


(

) + p(n) ! 
 
(
+
) + 
++
(
 
) (2.3b)


(

) + n(p) ! 
 
(
+
) + 
+
(
0
) (2.3c)
La gure 2.2 presente egalement ces sections ecaces pour des 

et 

, pour une cible ayant
la me^me composition que l'eau (0:56p+0:44n), en additionnant les interactions quasi-elastiques
et resonantes, jusqu'a 100GeV, d'apres des simulations [103] utilisant le programme RSQ [104].
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Figure 2.2: Sections ecaces des neutrinos de haute energie
Au-dessus de 100GeV, les sections ecaces sont quasiment constantes :

QE+Res


N
= 1:5 10
 38
cm
2
(2.4a)

QE+Res


N
= 1:6 10
 38
cm
2
(2.4b)
2.2.3.3 Interactions neutrino-electron : resonance de Glashow et autres resonances
La petitesse de la masse de l'electron rend les sections ecaces neutrino-electron negligeables
en general devant celles des interactions neutrino-nucleon (dans un rapport qui est de l'ordre du
rapport des masses M
N
=M
e
' 1800). Mais il y a quelques exceptions remarquables a cela : la
formation resonante d'un boson intermediaire W
 
ou d'un meson vecteur (
 
; D

s
; (tb)
J
P
=1
 
)
a partir d'un antineutrino electronique et d'un electron, lorsque l'energie de l'antineutrino est
telle que :
E

e
 M
2

=2M
e
 580GeV (2.5a)
E

e
 M
2
D
=2M
e
 4:4TeV (2.5b)
E

e
 M
2
W
=2M
e
 6:3PeV (2.5c)
E

e
 M
2
(tb)
=2M
e
 32PeV (2.5d)
Le cas duW
 
est appele resonance de Glashow[105] ; les resonances mesoniques ont ete proposees
dans [106].
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Les modes de desintegration de ces resonances peuvent e^tre purement leptoniques (`
`
) ou
hadroniques (qq). Par exemple, pour le boson intermediaireW
 
:

e
+ e
 
! W
 
! 
e
+ e
 
(10:7%) (2.6a)
! 

+ 
 
(10:7%) (2.6b)
! 

+ 
 
(10:7%) (2.6c)
! qq! hadrons (67:9%) (2.6d)
La section ecace totale pour la resonance de Glashow est presentee sur la gure 2.2, en lais-
sant de co^te les interactions avec un W

ou un Z
0
dans la voie t et les restrictions cinematiques
eventuelles (puisqu'elles sont negligeables a la resonance du W
 
). Suivant [99], on peut l'ecrire,
dans le referentiel du laboratoire (~ = c = 1) :
(
e
e
 
! W
 
) =
G
2
F
3
2M
e
E

(1  2M
e
E

=M
2
W
)
2
+  
2
W
=M
2
W
 
W
 
W!
e
e
(2.7)
ou  
W
est la largeur totale du W et  
W!
e
e
sa largeur partielle en 
e
e. A la resonance, elle
depasse de presque trois ordres de grandeur la section ecace N CC. Ceci implique que les
antineutrinos electroniques sont totalement absorbes par la Terre autour de la resonance de
Glashow mais que les taux d'evenements descendants de types 
e
e
 
! 
e
e
 
, 
e
e
 
! 


 
,

e
e
 
! 


 
, 
e
e
 
! hadrons, sont interessants. Des calculs de taux d'evenements par
resonance se trouvent dans les references [99] et [106].
2.2.4 Correlation en energie et direction entre le muon et le neutrino
La direction et l'energie du muon produit lors d'une interaction 

(

) +N ! 
 
(
+
) +X
sont fortement correlees avec la direction et l'energie du neutrino parent.
 La correlation en energie est directement liee a l'inelasticite y = 1   E

=E

. Or
l'inelasticite moyenne diminue avec E

comme on l'a vu au paragraphe 2.2.3.1, et donc,
inversement, la correlation en energie augmente avec E

. On peut le voir sur la gure
2.3 ou la courbe en traits pleins montre le rapport moyen < E
prod

=E

> a la production
quel que soit le devenir du muon. La courbe en pointilles presente aussi le rapport moyen
< E
prod

=E

> a la production mais en ne considerant que les evenements tels que le muon
atteigne le detecteur, ce qui rehausse la correlation puisque les muons de plus haute energie
ont plus de chances de parvenir jusqu'au detecteur. La courbe en semi-pointilles montre
le rapport moyen < E
det

=E

> entre l'energie du muon a son arrivee dans le detecteur et
l'energie du neutrino. La correlation devient plus faible a ce niveau-la, ce qui veut dire que
me^me si l'energie du muon est bien reconstruite, on ne pourra pas conna^tre avec precision
celle du neutrino.
 L'angle entre la direction du neutrino incident et celle du muon produit est
d'autant plus petit que y est petit et que le facteur relativiste (  E

=M

c
2
) est grand,
d'ou une diminution rapide avec l'energie de l'angle moyen < 
prod
 
>. La courbe en traits
pleins sur la gure 2.4 montre cette diminution (en ne considerant que les evenements tels
que le muon atteigne le detecteur). On peut l'ajuster par la fonction suivante :
< 
prod
 
>'
0:7

(E

=1TeV)
0:6
(2.8)
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Figure 2.3: Rapport moyen entre l'energie du
muon et celle du neutrino. De haut en bas : en
pointilles l'energie du muon produit a condition
qu'il arrive jusqu'au detecteur, en traits pleins
l'energie du muon produit en considerant tous les
evenements, en semi-pointilles l'energie du muon
lorsqu'il arrive dans le detecteur.
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Figure 2.4: Angle moyen entre le neutrino et le
muon produit (traits pleins) ou le muon lorsqu'il
arrive au detecteur (pointilles). La courbe en
pointilles tient compte des diusions multiples
dans la roche, ce qui degrade legerement la
correlation.
Si l'on tient compte des diusions multiples du muon avant qu'il n'atteigne le detecteur,
on obtient pour l'angle moyen < 
det
 
> la courbe en pointilles, que l'on peut ajuster par la
fonction suivante :
< 
det
 
>'
0:9

(E

=1TeV)
0:5
(2.9)
La correlation angulaire reste tres bonne.
Cette correlation angulaire justie pleinement le terme d'astronomie neutrino puisqu'elle
permet d'envisager la detection de sources ponctuelles pour des energies superieures a 100GeV.
Nous verrons par la suite que la resolution angulaire du telescope n'est pas limitee par cet angle

 
mais pluto^t par la reconstruction.
2.2.5 Propagation des particules secondaires
Nous allons maintenant voir que les dierentes particules secondaires produites lors
de l'interaction du neutrino dans la matiere ont des proprietes de propagation assez
dierentes, en particulier leurs longueurs de parcours. La gure 2.5 montre les longueurs
de parcours des muons et des taus et les longueurs de developpement des cascades electro-
magnetiques et hadroniques dans l'eau en fonction de l'energie et en tenant compte de toutes
les interactions que nous allons detailler ci-dessous.
La propagation et les pertes d'energie, dans l'eau ou dans tout autre materiau, de toute
particule chargee sont gouvernees par une concurrence entre des pertes continues, des pertes
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Figure 2.5: Longueurs de parcours des muons et taus et longueurs de developpement des cascades electro-
magnetiques et hadroniques de haute energie dans l'eau. En pointilles sont separees, pour les muons et
les taus, les dierentes composantes de desintegration (L
d
), interaction par courant charge (L
cc
), pertes
d'energie continues (L
c
) et stochastiques (L
s
).
stochastiques, eventuellement des interactions nucleaires fortes, eventuellement une probabilite
de desintegration, et eventuellement une probabilite d'interaction par courant charge (voir par
ex. [3] chap. 23).
Les pertes continues sont de deux types : l'excitation des atomes ou molecules en-
tra^ne une emission de photons mous tandis que l'ionisation entra^ne une emission d'electrons.
L'ionisation peut aller jusqu'a l'emission d'electrons relativistes (dits \-rays") qui est un pro-
cessus quasi-continu. Toutes ces pertes sont quasiment independantes
1
de l'energie et du type
de la particule qui se propage et dependent principalement de la composition et de la densite
du materiau.
Les pertes stochastiques sont caracterisees par de grandes uctuations, des spectres durs
et des sections ecaces faibles. Elles sont de trois types : rayonnement de freinage ou
bremsstrahlung (par ex. Z ! Z
0
)(note b par la suite), creation de paires (par ex. Z !
e
+
e
 
Z
0
)
2
(notee pp par la suite), diusion profondement inelastique ou interaction pho-
1
Cette quasi-independance n'est vraie qu'au-dessus du minimum d'ionisation qui correspond a un facteur
relativiste  proche de 1. En-dessous, les pertes par ionisation augmentent brutalement quand l'impulsion
diminue. Voir par ex. [3] gure 23.3.
2
La creation de paires 
+

 
est negligeable en termes de pertes d'energie.
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tonucleaire (N !  + hadrons)(notee pn par la suite). Ces pertes sont a peu pres propor-
tionnelles a l'energie de la particule qui se propage. On peut donc quantier leur importance
par une energie critique au-dela de laquelle elles dominent les pertes continues. On peut ecrire
ainsi la somme des pertes continues et stochastiques :
 
dE
dx
=   [a(E) + b(E) E] (2.10a)
'   a 

1 +
E
E
c

(2.10b)
avec a(E) les pertes par ionisation et excitation, b(E) la somme des pertes stochastiques, et
(avec l'approximation que les fonctions a et b sont constantes) E
c
= a=b l'energie critique au-
dessus de laquelle les pertes stochastiques dominent. L'ordre de grandeur de a(E) est en general
de quelques MeV g
 1
cm
2
. Celui de b(E) depend fortement de la masse de la particule et
du materiau. En eet, la section ecace du rayonnement de freinage depend de la masse M
de la particule chargee environ comme ln(M=4keV) M
 2
(voir par exemple [107] eq.15.48).
Pour la creation de paire, la dependance est en M
 1
([108] eq.29), et pour les interactions
photonucleaires, elle est en M
 2
([109]).
A cette concurrence entre processus continus et radiatifs, il faut ajouter la probabilite de
desintegration des particules instables. Pour une longueur de parcours elementaire dx, la
probabilite de desintegration est dP
d
= dx=(c) ; si la particule est tres relativiste,  =
E=Mc
2
et donc :
dP
d
dx
=

Mc
2
c

E
 1
(2.11)
Dans le cas des hadrons, les interactions nucleaires fortes ont une grande importance et
entra^nent le developpement d'une cascade hadronique, comme nous allons le voir au paragraphe
2.2.5.4.
Dans le cas des leptons lourds (muons et taus), parce qu'ils sont beaucoup plus penetrants
que les electrons et les hadrons, il faut encore tenir compte de la probabilite d'interaction
par courant charge qui les transforme en neutrinos. Mais ceci n'intervient qu'a extre^mement
haute energie (voir la gure 2.5). A cause de la symetrie des diagrammes de Feynman et en
negligeant les restrictions cinematiques, on peut ecrire 
cc
N
= 
cc
N
= 
cc
N
= 
cc
, et donc :
dP
cc
dx
=  N
A
 
cc
(E) (2.12)
Combinant toutes ces pertes d'energie et ces probabilites de disparition (par desintegration
ou par courant charge), on peut ecrire le parcours moyen (le troisieme terme ne concerne que
les muons et taus, le deuxieme seulement les particules instables) :
< L > =
0
@
  b
ln

1 +
E
E
c

+
Mc
2
c E
+  N
A
 
cc
(E)
1
A
 1
(2.13)
A basse energie, c'est la desintegration ou bien les pertes par ionisation (il faut comparer
Mc
2
=c avec   a(E)) qui limitent le parcours ; ensuite ce sont les pertes stochastiques ; puis, a
extre^mement haute energie, ce sont les interactions par courant charge (si elles sont possibles).
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2.2.5.1 Propagation des muons de haute energie
Le rapport masse sur temps de vie du muon est M

c
2
=c

= 1:60keV cm
 1
(ce qui est trois
ordres de grandeur au-dessous de  a  quelques MeV cm
 1
). Donc dans les solides et liquides,
la desintegration est negligeable.
Le rapport des pertes radiatives sur les pertes continues est relativement peu dependant du
materiau, il est caracterise par une energie critique E
c
= a=b

qui vaut environ 1TeV dans
l'eau, 600GeV dans la roche[110]. Les pertes par freinage et par hadroproduction sont inferieures
aux pertes par production de paires, respectivement d'environ 25% et 70%. La production de
paires de muons peut e^tre negligee, car sa section ecace est inferieure de 4 ordres de grandeurs
a celle de paires d'electrons. Mais l'importance relative des pertes radiatives depend fortement
de la fraction d'energie perdue au cours d'une interaction (v = E=E) : pour les faibles pertes,
la production de paires domine largement (par ex. a v = 10
 3
, d
pp
=dv  10
2
 d
b
=dv 
10
2
 d
pn
=dv), tandis que pour les fortes pertes, c'est le rayonnement de freinage qui domine
(par ex. a v = 0:8, d
b
=dv  10  d
pn
=dv  10
2
 d
pp
=dv).
Les interactions par courant charge ne sont importantes qu'au-dessus de 1:9 10
12
GeV dans
l'eau, 5:7 10
12
GeV dans la roche
3
.
Pour une revue detaillee recente des interactions des muons de haute energie, voir [110].
2.2.5.2 Propagation des taus de haute energie
Le rapport masse sur temps de vie du tau est M

c
2
=c

= 204GeV cm
 1
(ce qui est cinq
ordres de grandeur au-dessus de   a  quelques MeV cm
 1
). Donc, dans la matiere ordinaire,
un tau a de tres fortes chances de se desintegrer avant de perdre une fraction notable de son
energie.
Par rapport au cas d'un muon, les pertes radiatives ont des intensites beaucoup plus faibles,
a cause du rapport de masse M

=M

= 16:8. Les rapports des pertes par bremsstrahlung,
production de paires et interactions photonucleaires sont b
b;
=b
b;
= 221, b
pp;
=b
pp;
= 16:8,
b
pn;
=b
pn;
= 282. Ainsi, le tau est nettement moins radiatif que le muon par un facteur (b
b;
+
b
pp;
+ b
pn;
)=(b
b;
+ b
pp;
+ b
pn;
) ' 33, et ses pertes radiatives sont largement dominees par la
production de paires avec par exemple un facteur b
pp;
=b
b;
' 17. L'energie critique entre les
pertes radiatives et continues E
c
= a=b

vaut donc environ 33TeV dans l'eau, 20TeV dans la
roche.
La longueur de parcours reste dominee par la desintegration jusqu'a extre^mement haute
energie, comme on peut le voir sur la gure 2.5.
2.2.5.3 Developpement des cascades electromagnetiques
Quand un electron ou un photon de haute energie se propage dans la matiere, il donne
lieu a une cascade de photons, electrons et positons (cascade electromagnetique) engendres par
rayonnement de freinage (l'interaction dominante des electrons relativistes) et creation de paires
e
+
e
 
(l'interaction dominante des photons gamma). Le developpement longitudinal de la gerbe
est gouverne par le rapport des energies des electrons (et positons) avec leur energie critique dans
le milieu : d'abord le nombre de particules augmente, puis leurs energies nissent par tomber sous
3
en prenant a = 3MeV g
 1
cm
2
, E
eau
c
= 1TeV, E
roche
c
= 600GeV , N
A
= 610
23
g
 1
et 
cc
(E) = 2:7 10
 36
cm
2

(E=1GeV)
0:402
d'apres la parametrisation de [99] a tres haute energie
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l'energie critique de sorte qu'ils dissipent leur energie de plus en plus par ionisation/excitation
pluto^t que par la generation de particules supplementaires dans la cascade.
A cause de ce developpement d'une cascade ou l'electron initial devient indiscernable des
electrons engendres, la formule 2.13 du parcours moyen est inappropriee : ce qui est mesurable,
c'est le prol longitudinal de depo^t d'energie. Ce prol longitudinal est assez bien decrit par
une distribution gamma[3] :
1
E
0
dE
bdt
=
(bt)
a 1
e
 bt
 (a)
(2.14)
avec t = x=X
0
, X
0
etant la longueur de radiation du milieu, a et b sont des fonctions de E
0
qui dependent du milieu (dierentes de a
ion
(E) et b
rad
(E)). Des simulations de rayonnement

Cerenkov pour des cascades electromagnetique dans l'eau montrent[111] que le prol longitudinal
d'emission de photons

Cerenkov est assez bien decrit par une distribution du me^me type avec
X
0
= 35:8cm, a = 2:03 + 0:604  ln(E
0
) et b = 0:633. La longueur L
em
, sur laquelle est deposee
en moyenne 95% de l'energie initiale, augmente avec E de maniere logarithmique (voir gure
2.5) :
L
em
 2 log
10

E
e
110MeV

(en metres, dans l'eau) (2.15)
2.2.5.4 Developpement des cascades hadroniques
Pour les hadrons, les interactions nucleaires fortes prennent le pas sur les processus electro-
magnetiques (continus et radiatifs), donnant lieu a une cascade hadronique (chaque interaction
nucleaire engendre des pions, kaons, nucleons : : : ), avec une partie electromagnetique (due
aux desintegrations tres rapides de pions neutres 
0
! ) et eventuellement des muons (dus
principalement aux desintegrations des pions charges 

! 



).
De me^me que pour les cascades electromagnetiques, le prol longitudinal de depo^t d'energie
est assez bien decrit par une distribution gamma, mais avec des uctuations plus importantes
et une eventuelle queue exponentielle de muons emportant de l'energie loin vers l'avant[111]. La
longueur L
had
, sur laquelle est deposee en moyenne 95% de l'energie initiale, augmente aussi
avec E de maniere logarithmique(voir gure 2.5) :
L
had
 1:5 log
10

E
h
22MeV

(en metres, dans l'eau) (2.16)
2.2.6 Eet de la Terre a tres haute energie
Malheureusement, il y a un prix a payer pour l'augmentation avec l'energie des sections
ecaces : a tres haute energie l'absorption et la diusion par la Terre des neutrinos ne sont plus
negligeables.
Un neutrino ascendant dont la direction fait un angle 

avec le nadir (c.-a-d. 

= 0 cor-
respond a un neutrino strictement vertical ascendant) traverse une certaine densite colonne de
matiere z(

) avant de parvenir a proximite du detecteur (gure 2.6). Sur ce trajet, le neutrino
peut e^tre absorbe par courant charge ou diuse par courant neutre (auquel cas son energie est
diminuee et sa direction legerement modiee) car l'augmentation avec l'energie des sections ef-
caces rend comparables les longueurs d'interaction avec cette densite colonne, a partir d'une
dizaine de TeV.
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Figure 2.6: Densite-colonne de terre z ren-
contree par des neutrinos incidents avec un angle
 au-dessus du nadir selon le modele geophysique
du globe (Preliminary Earth Model) [99]. Elle
est donnee en centimetre equivalent-eau (cm-ee),
ce qui correspond a des g cm
 2
. Le cur ter-
restre, tres dense, y est nettement visible.
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Figure 2.7: Facteur de transmissivite de la Terre
a un ux de neutrinos (
e
ou 

) d'energie E

as-
cendants avec un angle zenithal 
z
. L'absorption
est due aux interactions par courant charge.
L'eet du cur terrestre y appara^t clairement.
L'eet de l'absorption par courant charge se traduit par une probabilite de transmission :
T (E

; 

) = exp( z(

) N
A
 
cc
N
(E

)) (2.17)
Il est represente sur la gure 2.7.
L'eet des diusions par courant neutre est dicile a representer avec realisme sans une
simulation de la propagation des neutrinos a travers la Terre. Une telle simulation n'est pas
encore developpee a ce jour ; une diculte provient du fait qu'un neutrino se dirigeant vers le
detecteur lors de son entree dans la Terre, s'il subit une diusion, a toutes les chances de \rater"
le detecteur a sa sortie ; une autre diculte provient du fait que la degradation du spectre
depend du spectre initial. Cependant on peut negliger, avec une bonne approximation, pour les

e
et les 

, la diusion par courant neutre devant l'absorption par courant charge, gra^ce au
rapport des sections ecaces 
cn
N
(E

)=
cc
N
(E

)  1=3.
La situation est dierente pour les 

: le  produit lors d'une interaction par courant
charge (

+N !  +X) se desintegre avant d'avoir trop perdu d'energie. Un nouveau 

est
issu de cette desintegration avec une energie plus faible que le premier et parcourt donc une
distance plus grande dans la Terre avant de conna^tre a nouveau une transformation en  par
courant charge et ainsi de suite jusqu'a ce que l'energie du 

ait ete susamment degradee
pour que la Terre lui soit devenue transparente, ce qui se produit vers 100TeV [112].
Le cas des 
e
a la resonance de Glashow est encore dierent : la Terre leur est opaque
mais le 
e
se transforme par 
e
e
 
! W
 
en 
e
e
 
, 


 
, 


 
ou hadrons. En particulier, 32%
des 
e
incidents donnent un nouveau neutrino dont la longueur d'interaction est plus grande
(s'il s'agit d'un 
e
, il n'est plus a la resonance de Glashow).
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2.2.7 Rayonnement

Cerenkov
Nous avons vu ci-dessus que toutes les
front d’onde Cerenkov
v > c/n
particule chargée
Figure 2.8: Construction geometrique du co^ne

Cerenkov.
particules chargees, en se propageant dans
la matiere, perdent de l'energie par excita-
tion et ionisation. Ce processus continu inclut
une petite contribution (appelee rayonnement

Cerenkov) qui a lieu si la particule consideree
se deplace a une vitesse superieure a la vitesse
de phase de la lumiere dans ce milieu d'indice
de refraction n :
v  c  c
milieu
 c=n
Ceci denit le seuil

Cerenkov
 
1
n
soit E 
m
q
1 
1
n
2
(2.18)
Au-dessus de ce seuil, une part de l'energie perdue est transformee en un front d'onde electro-
magnetique coherent. L'importance de la lumiere

Cerenkov vient de cette coherence qui se
traduit par le fait que tous les photons sont emis suivant un angle 
c
xe, sur un co^ne autour de
la trajectoire. Ce processus est fondamentalement le me^me que celui du bang supersonique dans
le cas des ondes acoustiques. Pour des particules tres relativistes ( ' 1), l'angle

Cerenkov
est independant de l'energie. La gure 2.8 montre une construction de Huygens du front d'onde.
L'angle

Cerenkov est donne par :
cos(
c
) =
1
n
(2.19)
Dans l'eau (n = 1:33) on a 
c
= 41:2

.
La distribution spectrale des photons emis est donnee par :
d
2
N
dx  d
=
2

2


1 
1

2
n
2

(2.20)
ou  est la constante de structure ne.
En general, l'indice de refraction depend de la frequence des photons emis. La perte
d'energie se calcule alors par une integration sur toutes les frequences  pour lesquelles n()
obeit a l'equation 2.18 :
 

dE
dx


Cerenkov
=
2h
c

Z
n()1

1 
1

2
n
2
()

d (2.21)
Cependant, dans une fene^tre etroite en frequence, on peut considerer que l'indice de refraction ne
varie pas. Or, comme nous le verrons au chapitre 3, la convolution de l'absorption dans l'eau, de
l'absorption dans le verre et de l'ecacite quantique des photomultiplicateurs donne une fene^tre
de sensibilite entre 300 et 600nm environ avec un indice de refraction n = 1:33. L'integration
des equations 2.20 et 2.21 donne alors 340  cm
 1
et 1:0keV cm
 1
. Notons tout de suite que
cette perte d'energie est marginale comparee a la perte totale par ionisation  2MeV cm
 1
.
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2.3 Classication des evenements par topologie
Etant donnee la diversite des saveurs et des interactions de neutrinos, et la diversite de
comportement dans la matiere des dierentes particules pouvant e^tre produites dans ces inter-
actions, la variete des evenements observables est grande. Il nous faut donc une
classication[113], particulierement si l'on s'interesse a l'identication des dierentes saveurs
dans le ux de neutrinos cosmiques.
Nous appellerons evenements contenus ceux pour lesquels un neutrino interagit dans le volu-
me visible du detecteur, les evenements non contenus etant ceux pour lesquels seule une partie
tres penetrante (par ex. un muon) des produits de l'interaction arrive jusqu'au detecteur et le
traverse au moins en partie.
A cause de la faible granularite du detecteur, on peut considerer que les gerbes electro-
magnetiques et hadroniques ne sont pas distinguables (voir par exemple la similitude des
parametrisations presentees dans [111] section 7.1).
D'un autre co^te, une trace de tau de haute energie (telle que sa longueur de desintegration soit
visible) doit emettre le me^me rayonnement

Cerenkov qu'une trace de muon de moindre energie.
En eet, les pertes continues sont les me^mes et les pertes stochastiques sont proportionnelles a
l'energie mais inversement proportionnelles a la masse du lepton ou a la masse au carre comme
nous l'avons vu au paragraphe 2.2.5.2.
Les interactions par courant neutre ou courant charge d'un neutrino sur un electron peuvent
e^tre negligees puisqu'elles donnent les me^mes produits que les interactions neutrino-nucleon
(en assimilant les gerbes electromagnetiques et hadroniques) mais avec des sections ecaces
beaucoup plus faibles (sauf aux energies de resonances).
Supposons donc que les elements de base reconstructibles dans un telescope a neutrinos sont
une trace ou une gerbe. Alors les topologies a considerer sont les suivantes : \une trace",
\une cascade", \une cascade et une trace", \deux cascades". La premiere correspond
a des evenements non contenus tandis que les trois autres correspondent a des evenements
contenus.
Employons les notations suivantes :
 un neutrino de saveur quelconque
N=e
 
une cible nucleon/electron
cc
 ! =
cn
 ! courant charge/neutre
R
 ! production d'une resonance dans la voie s (W
 
; 
 
; D

s
ou (tb)
J
P
=1
 
)
em=had gerbe electromagnetique/hadronique
L
em
=L
had
longueur de gerbe electromagnetique/hadronique
L

longueur de parcours du tau
d
can
distance entre le point d'interaction et les limites du volume visible dans la direction du
tau
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2.3.1 Une trace
C'est la topologie la plus courante et la plus simple : une longue trace traverse tout ou partie
du detecteur. Les neutrinos muoniques y contribuent des que la longueur de parcours
des muons devient au moins comparable a la longueur des lignes de detection (typiquement,
au-dessus de  200GeV). Les neutrinos tauiques n'y contribuent qu'a ultra haute
energie quand la longueur de parcours des taus devient a son tour comparable a la longueur
des lignes (typiquement, au-dessus de  10PeV). Au-dessus de  1EeV, les neutrinos tauiques
y contribuent me^me plus que les neutrinos muoniques puisque les taus sont moins radiatifs que
les muons.
2.3.2 Une cascade
Il s'agit des types d'evenements suivants :
I.1  +N
cn
 ! had (le  s'echappe)
       
       

ν
had
ν
I.2 
e
+N
cc
 ! had+ em
       
       

 ν eme had
I.3 

+N
cc
 ! had+ em (si L

. L
had
c.-a-d. E

. 200TeV)
        
        


       
       
       



ν em
ν
ν
τ
e
τ
τ had
I.4 

+N
cc
 ! had+ had (si L

. L
had
c.-a-d. E

. 200TeV)
      
      


       
       

ν
had
ν
τ
τ
τ had
I.5 
e
+ e
 
R
 ! em (E

e
 580GeV; 4:4TeV; 6:3PeV ou 32PeV)
        
e
ν
eemν
I.6 
e
+ e
 
R
 ! had (E

e
 580GeV; 4:4TeV; 6:3PeV ou 32PeV)
       
       


e had
ν
Les trois saveurs de neutrinos contribuent a cette topologie d'evenement.
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2.3.3 Une cascade et une trace
Il s'agit des types d'evenements suivants :
II.1 

+N
cc
 ! had+ 
       
       

ν
hadµ
µ
II.2 

+N
cc
 ! had+  (si L

. L
had
c.-a-d. E

. 200TeV)
       
       

ν
had
ν
ν
τ
τ
τ
µµ
II.3 

+N
cc
 ! had+  (si L

& d
can
c.-a-d. E

& 20PeV)
       
       

ν
hadτ
τ
II.4 

+N
cc
 ! had+  ! (+) (si L
had
. L

. d
can
c.-a-d. 200TeV . E

. 20PeV)
       
       


µν
τ
had
ν
ν
τ
τ µ
Ici ce sont seulement les neutrinos muoniques et tauiques qui contribuent a cette topologie
d'evenement.
2.3.4 Deux cascades
Il s'agit des types d'evenements suivants :
III.1 

+N
cc
 ! had+  ! em (si L
had
. L

. d
can
c.-a-d. 200TeV . E

. 20PeV)
      
      

         
e
ν
νem τντ τhad
III.2 

+N
cc
 ! had+  ! had (si L
had
. L

. d
can
c.-a-d. 200TeV . E

. 20PeV)
      
      


      
      

 ν
τhad
ν
τ
τ
had
Cette topologie est vraiment specique du neutrino tauique, mais il faut que son energie ne
soit ni trop faible, ni trop grande : 200TeV . E

. 20PeV et donc 200TeV . E


. 100PeV
(ces bornes ne sont donnees qu'a titre indicatif, en realite elles dependent du detecteur et de la
nesse des algorithmes de reconstruction).
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2.3.5 Autres topologies
IV.1 
e
+ e
 
R
 !  (E

e
 580GeV; 4:4TeV; 6:3PeV ou 32PeV)
ν
µ
µ
e
ν
IV.2 
e
+ e
 
R
 !  ! (+) (E

e
 4:4TeV; 6:3PeV ou 32PeV)
τ
νµ
ν
τ
νµν
e
τ
IV.3 
e
+ e
 
R
 !  ! em (E

e
 4:4TeV; 6:3PeV ou 32PeV)
        
ν
τ
νem τνe τ
ν
e
IV.4 
e
+ e
 
R
 !  ! had (E

e
 4:4TeV; 6:3PeV ou 32PeV)
      
      


ν
τ
ν
had τ
ν
e
τ
Nous ne faisons que mentionner ces evenements sans cascade au point d'interaction du neu-
trino, typiques de la resonance de Glashow et autres resonances.
2.3.6 Separation des dierentes topologies
Les frontieres entre ces dierentes topologies peuvent e^tre oues. Par exemple, un
evenement 

N cc peut appara^tre comme une simple cascade, si le muon est de faible energie
et passe loin des lignes. Inversement, un evenement 
e
N cc peut appara^tre comme une cascade
avec une trace, si un pion de la gerbe hadronique se desintegre en muon.
2.4 Detection des dierentes saveurs de neutrinos
2.4.1 Detection des 

Comme nous l'avons vu au paragraphe 2.2.2, l'idee originelle des telescopes a neutrinos
est de detecter des 

en observant des muons traversant le detecteur de bas en haut. Cette
methode tire parti du long parcours du muon dans la roche aussi bien que dans l'eau (paragraphe
2.2.5.1) car cela permet d'e^tre sensible a des interactions de neutrinos ayant eu lieu jusqu'a
plusieurs kilometres du volume instrumente. Ce parcours moyen du muon dans l'eau devient plus
grand que la longueur des lignes de detection (typiquement 500m) au-dela d'environ 200GeV.
Ainsi pour des energies superieures a  200GeV, les taux d'evenements traversants sont plus
favorables[114] que ceux des evenements contenus. Ils benecient egalement d'un bras de levier
plus important dans la determination de la direction du muon. Gra^ce a ces deux avantages, les
evenements 

non contenus donneront tres probablement les premiers resultats en
astronomie neutrino. Mais leur inconvenient est la diculte a determiner l'energie
du neutrino. En eet, on ne peut determiner l'energie du muon que par les pertes radiatives
qui sont tres uctuantes[114]. De plus, le muon n'a emporte qu'une fraction de l'energie du
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neutrino et a parcouru une longueur de roche inconnue. Finalement, la correlation est assez
faible entre l'energie deposee par le muon dans le detecteur et celle du neutrino.
Donc, du point de vue de la determination du spectre des 

, leur detection par des
evenements contenus de topologie 2.3.3 (\une cascade et une trace") est avantageuse, puisque,
en principe, on peut avoir acces a toute l'information sur l'energie du neutrino.
D'autre part, les neutrinos muoniques d'energie inferieure a  200GeV ne peuvent
e^tre vus que comme evenements contenus puisque le parcours du muon est alors plus
petit que l'echelle du detecteur. Cette possibilite est d'ores-et-deja bien etudiee dans le cadre
des recherches d'oscillations de neutrinos[79] et de neutralinos[69]. Pour ces evenements de basse
energie, il faut distinguer les muons quasi-verticaux qui touchent une seule ligne et pour lesquels
le seuil est de quelques GeV, et les evenements multi-lignes pour lesquels le seuil est de quelques
dizaines de GeV.
2.4.2 Detection des 
e
L'interaction par courant charge entre un neutrino electronique et un nucleon (
e
N cc) donne
une gerbe hadronique plus un electron, qui a son tour engendre une gerbe electromagnetique.
Nous avons vu aux paragraphes 2.2.5.3 et 2.2.5.4 que les longueurs de developpement longitudinal
de ces gerbes sont de l'ordre de quelques metres, me^me a extre^mement haute energie. Elles
restent dans tous les cas petites devant la taille du detecteur.
Donc, la detection d'un neutrino electronique necessite de reconstruire une cas-
cade (emission de lumiere quasi-ponctuelle, mais non isotrope comme nous le verrons aux para-
graphes 4.3.2 et 4.5).
La recherche des neutrinos electroniques presente quelques avantages sur celle des neutrinos
muoniques : l'energie deposee et la direction moyenne de la cascade sont exactement
l'energie et la direction du neutrino, sans aucun biais ; le bruit de fond irreductible
que constituent les neutrinos atmospheriques (paragraphe 2.5.2) est plus faible, car les
neutrinos electroniques atmospheriques viennent des desintegrations de muons, or ces derniers
ont davantage de chances d'atteindre le sol et d'y perdre leur energie ; le bruit de fond que
constituent les pertes catastrophiques des muons atmospheriques (paragraphe 2.5.1)
est beaucoup moins abondant que dans le cas des evenements traversants et de topologie
susamment dierente du signal pour qu'une ouverture angulaire de 4 sr soit possible (tous
ces avantages seront veries aux paragraphes 5.5 et 5.6). Mais les deux inconvenients sont la
limitation du volume de detection pratiquement au volume instrumente et la ponctualite du
depo^t d'energie qui rend la direction plus dicile a reconstruire.
Cas particulier des 
e
a la resonance de Glashow (et autres resonances)
Comme nous l'avons vu au paragraphe 2.2.3.3 et sur la gure 2.2, les 
e
peuvent avoir
des interactions resonantes avec les electrons, et a ces energies de resonance la section ecace
augmente considerablement. Les modes de desintegration de ces resonances (mesons vecteurs
ou W
 
) peuvent e^tre purement leptoniques (`
`
) ou hadroniques (qq).
Par exemple, pour la resonance de Glashow (E

e
' 6:3PeV)[105], les modes de desintegration
du W
 
sont : e
 

e
(10.7%), 
 


(10.7%), 
 


(10.7%), qq (67.9%) :
 dans le premier cas, le resultat visible sera une gerbe electromagnetique de  3PeV
 dans le deuxieme cas, le resultat visible sera une trace de muon de  3PeV
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 dans le troisieme cas, le resultat visible sera une trace de tau de  3PeV, de longueur
moyenne  150m, suivie par la desintegration, qui peut donner une gerbe electromagne-
tique ou hadronique ou une trace de muon
 dans le quatrieme cas, le resultat visible sera une gerbe hadronique de 6:3PeV
Ainsi, toutes ces resonances doivent resulter, en particulier, en des
exces d'evenements similaires a 
e
N cc pour des energies precises
(580GeV; 4:4TeV; 6:3PeV; 32PeV).
2.4.3 Detection des 

Le cas des neutrinos tauiques est un peu plus subtil : l'interaction par courant charge entre
un neutrino tauique et un nucleon donne une gerbe hadronique plus un tau. Le resultat visible
depend de la longueur de desintegration du tau (< L

>= 4:9m
E

100TeV
), de la position du point
d'interaction (par rapport aux limites du detecteur) et des dierents modes de desintegration
du tau [BR( ! e) = 17.8%, BR( ! (+)) = 17.7%, BR( ! qq) = 64.5%].
Si l'energie du tau est inferieure a  200TeV, sa longueur de desintegration est inferieure a
 10m en moyenne et la desintegration n'est pas separable de la gerbe d'interaction. Si l'energie
du tau est superieure a  20PeV, sa longueur de desintegration est superieure a  1km en
moyenne et la desintegration se passe hors du volume visible. Prenons ces valeurs de 200TeV
et 20PeV a titre indicatif, alors :
 si E

. 200TeV, et si le  se desintegre en electron ou hadrons, alors la gerbe de
desintegration est superposee a celle d'interaction et le 

doit ressembler a un 
e
(voir les
diagrammes I3 et I4 paragraphe 2.3.2)
 si E

. 200TeV, et si le  se desintegre en (+), alors le muon semble sortir de la gerbe
d'interaction et le 

doit ressembler a un 

(voir le diagramme II2 paragraphe 2.3.3)
 si 200TeV . E

. 20PeV, et si le  se desintegre en (+), alors il y a un  se transformant
en , qui sera reconstruit comme une simple trace de muon, et le 

doit ressembler a un


(voir le diagramme II4 paragraphe 2.3.3)
 si 200TeV . E

. 20PeV, et si le  se desintegre en electron ou hadrons, alors la gerbe de
desintegration et celle d'interaction sont separees par une trace de  de longueur comprise
entre  10m et  1km. Alors, si ces deux points sont simultanement contenus dans le
volume visible du detecteur, on peut avoir un signal tres specique d'un 

: c'est ce qu'on
appelle le \double-bang du 

"[81] (voir les diagrammes III1 et III2 paragraphe 2.3.4)
 si E

& 20PeV, ou si l'evenement n'est qu'a moitie contenu alors le 

devrait ressembler
a un 

[115] (voir le diagramme II3 paragraphe 2.3.3)
Ainsi, la detection non ambigue d'un neutrino tauique ne peut se faire que dans
une gamme d'energie assez limitee (typiquement entre 200TeV et 20PeV) et necessite de
reconstruire une double cascade. Selon les conditions, un neutrino tauique peut ressembler
a un neutrino electronique ou muonique.
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2.5 Bruits de fond
Les principaux bruits de fond pour la detection de ces evenements viennent des muons at-
mospheriques descendants et des neutrinos atmospheriques. Les rayons cosmiques primaires, en
entrant en collision avec des noyaux d'azote ou d'oxygene dans la haute atmosphere, engendrent
des cascades atmospheriques. A cause de la faible densite de l'air, les pions et kaons ont de
fortes probabilites de se desintegrer, entra^nant un ux important de muons et de neutrinos
atmospheriques.
2.5.1 Muons atmospheriques
On a vu (paragraphe 2.2.5.1) qu'un muon d'energie superieure a 1TeV parcourt facilement
plusieurs kilometres dans l'eau. Me^me en placant le detecteur a une profondeur de plusieurs
kilometres, le ux de muons atmospheriques est donc tres abondant. Par exemple, a 2300 metres
de fond sous la mer, et en integrant au-dela de 1TeV, il domine de plus de 6 ordres de grandeur
le ux de muons induits par des neutrinos atmospheriques (lequel domine les ux de neutrinos
d'origine cosmique)[114]. En ce qui concerne la topologie des evenements non contenus, c'est
donc vers le bas qu'il faut regarder. En ce qui concerne les evenements contenus, dont la topologie
presente une cascade au point d'interaction du neutrino, les muons atmospheriques representent
tout de me^me un bruit important dans la mesure ou les pertes stochastiques du muon peuvent
occasionner une(des) cascade(s) electromagnetique(s) ou hadronique(s) de haute energie.
Les evenements de types suivants :
1. un muon externe se desintegrant en vol
        
        


e
µ
ν
µ em ν
2. un muon externe avec une forte perte catastrophique
        µ em
µ
3. un muon externe avec deux fortes pertes catastrophiques successives
       
        
µ
µ emµem
peuvent e^tre confondus avec des evenements contenus de topologie 2.3.2 (\une cascade"), 2.3.3
(\une cascade suivie d'une trace") ou 2.3.4 (\deux cascades"). En eet, un evenement du type
1 ou 2 ci-dessus appara^tra comme une cascade seule si la trace du muon passe inapercue
par rapport a la gerbe. Cela a d'autant plus de chances d'arriver que le rapport E
gerbe
=E

est
grand et que l'interaction a lieu a la frontiere du detecteur. Similairement, un evenement du
type 2 appara^tra comme une cascade suivie d'une trace, si la partie de la trace en amont de la
gerbe seulement passe inapercue. Pour un evenement du type 3, si la trace passe inapercue en
amont et en aval, si les deux cascades sont d'energies equivalentes et si elles sont separees par
une distance compatible avec la longueur de desintegration d'un tau d'energie equivalente, alors
un tel evenement appara^tra comme le \double-bang" d'un 

.
Il est important de noter que la probabilite d'interaction radiative avec une forte perte
(v = E=E non negligeable devant 1) est faible mais que le ux tres abondant de muons at-
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mospheriques rend ce phenomene non negligeable. Notons egalement que l'interaction domi-
nante pour ce type de bruit est le rayonnement de freinage (puisqu'il domine largement
les pertes radiatives du muon pour v = E=E & 0:1 ; voir par exemple [116] gure 4.8 p15 et
[79] gure 2.11 p32).
2.5.2 Neutrinos atmospheriques
Les neutrinos atmospheriques constituent un bruit irreductible dans la detection de neu-
trinos d'origine cosmique. Ce qui peut faire la dierence, c'est le spectre des neutrinos atmo-
spheriques qui est moins dur que celui des neutrinos cosmiques (a condition de reconstruire
susamment bien l'energie d'un neutrino), et la dependance angulaire presque isotrope des
neutrinos atmospheriques par rapport a l'existence de sources astrophysiques ponctuelles (a
condition de reconstruire susamment bien la direction d'un neutrino). La seule maniere de
signer des neutrinos d'origine cosmique est statistique : il faut detecter, au-dessus d'un certain
seuil en energie et/ou dans un certain pixel, plus d'evenements que ce qu'on pourrait attendre
de uctuations statistiques du fond avec par exemple 95% de niveau de conance.
2.6 Taux d'evenements contenus attendus
Les gures 2.9, 2.10 et 2.11, presentent des taux d'evenements attendus pour chacune des
trois topologies contenues (2.3.2, 2.3.3 et 2.3.4), pour un volume eectif et un temps de detection
supposes de 1 km
3
an, par decade d'energie
4
entre 10 et 10
9
GeV. Dierents modeles de ux
dius de neutrinos cosmiques sont compares aux taux de bruits (neutrinos atmospheriques,
muons atmospheriques avec une importante perte d'energie par rayonnement de freinage, muons
atmospheriques se desintegrant en vol). Ces modeles sont presentes en detail au chapitre 1
5
. Les
tableaux 2.1, 2.2, 2.3 presentent ces me^mes taux d'evenements mais integres en energie au-dessus
de dierents seuils. Nous allons maintenant discuter des hypotheses faites pour l'estimation de
ces taux, puis nous commenterons tous ces resultats.
2.6.1 Taux de signal
Les contributions des dierentes saveurs de neutrinos et interactions sont sommees
6
. Seule
la cinematique est simulee (en utilisant le programme LEPTO[117]) pour comparer des taux
d'evenements avec une me^me energie visible. En particulier, aucune simulation du detecteur, ni
de la reconstruction n'est faite ici, l'ecacite de detection etant supposee parfaite et constante.
En revanche, aucun rejet du bruit de fond du^ aux muons atmospheriques n'est envisage pour
le moment. Une etude des taux d'evenements reconstruits dans un detecteur simule en detail,
ainsi qu'une etude du rejet du bruit de fond sont presentees, pour la topologie a une cascade,
au chapitre 5.
Pour chaque saveur et chaque type d'interaction, le taux par unite d'energie et d'angle solide
est :
@N
@E

@


=
@

@E

@


T (E

; 

)(E

)N
A
V t (2.22)
4
Seule l'energie visible est prise en compte c.-a-d. respectivement E
cascade
, E
cascade
+E
trace
, E
cascade
+E

.
5
An de tenir compte de la cassure du spectre vers 400 TeV pour le modele NMB93, nous avons suppose que
le ux diminue en E
 3:5
au-dela.
6
sauf les interactions neutrino-electron, en particulier les resonances
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ou
@

@E

@


est le ux dierentiel de neutrino a la surface de la Terre, T (E

; 

) le facteur de
transmission a travers la Terre, (E

) la section ecace par nucleon,  la densite de l'eau a la
profondeur du detecteur (1:035g cm
 3
[118]), N
A
le nombre d'Avogadro, V et t le volume et le
temps d'observation (1 km
3
an).
Le taux dierentiel par unite d'energie ou par decade d'energie s'obtient ainsi :
@N
@E

=
Z



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
@


(2.23a)
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@ log
10
E

= ln(10) E


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
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@E

@


(2.23b)
Les taux presentes ici sont calcules avec une integration sur 4 sr (nous verrons au chapitre
5 que la rejection des muons atmospheriques, au moins pour les evenements a une cascade, est
susante pour justier cela).
Il est necessaire de faire des hypotheses concernant les oscillations de neutrinos :
nous avons suppose un melange maximal 

$ 

avec m
2
= 3:5 10
 3
eV
2
et une absence
de melange sensible avec les 
e
. L'eet MSW dans la Terre est neglige. Ainsi, les ux de 
e
sont conserves sans modication ; les ux de 

et 

d'origine cosmique sont egaux (lorsqu'ils
arrivent sur Terre) a la moitie des ux de 

produits ; le rapport 

=

d'origine atmospherique
depend de l'energie et de la direction incidente (formule 1.26 paragraphe 1.5.1).
Pour les evenements ou intervient un  , il faut simuler, non seulement la cinematique, mais
aussi la position de l'interaction, la direction du  et sa longueur de desintegration dans un
volume geometrique donne, an de classer la topologie de chaque evenement. Le volume utilise
ici est un cylindre de 500m de hauteur et 798m de rayon.
2.6.2 Taux de bruit de fond
Les taux d'evenements avec un muon atmospherique ayant une forte perte d'energie par
rayonnement de freinage ont ete calcules dans [119], en integrant la formule suivante :
@N
+brems:
@E

@


@E
g
=
@
det

@E

@


@
brems:
@E
g
N
H
2
O
V t (2.24)
avec
@
det

@E

@


le ux de muons atmospheriques au niveau du detecteur (d'apres [120]),
@
brems:
@E
g
la section ecace dierentielle du processus de bremsstrahlung ( + H
2
O !  +  + H
2
O)
par molecule (par rapport a l'energie deposee E
g
) (d'apres [121]),  la densite de l'eau a la
profondeur du detecteur (1:035g cm
 3
[118]), N
H
2
O
= N
A
=18 le nombre de molecules d'eau par
unite de masse, V et t le volume et le temps d'observation (1 km
3
an).
Les taux d'evenements avec un muon atmospherique se desintegrant en vol se calculent en
integrant la formule suivante :
@N
!e
@E

@


=
@
det

@E

@


dP
d
dx
V t (2.25)
avec
@
det

@E

@


le ux de muons atmospheriques au niveau du detecteur (d'apres [120]),
dP
d
dx
la
probabilite de desintegration d'un muon par unite de longueur de parcours (formule 2.11 para-
graphe 2.2.5), V et t le volume et le temps d'observation (1 km
3
an). En tenant compte de
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l'energie de l'electron issu de la desintegration, qui vaut en moyenne un tiers de l'energie du
muon, on peut reecrire ce calcul en fonction de l'energie de l'electron :
@N
!e
@E
e
=
Z



@
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
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
= 3E
e
)
@E

@


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d
(E

= 3E
e
)
dx
V t (2.26)
2.6.3 Remarques
L'objet de ce chapitre etant de presenter le principe de detection et les taux d'evenements qui
en decoulent, independamment des caracteristiques precises du detecteur et de la reconstruction,
ce n'est qu'au chapitre 5 que seront presentes des taux d'evenements eectifs. Ainsi, le bruit
que pourraient representer les multimuons atmospheriques n'est ni presente ni discute ici
car il necessite une simulation detaillee du detecteur et de la reconstruction.
L'integration sur 4 sr implique que les taux calcules sont plus eleves que ceux des
evenements montants ; deux fois plus a basse energie, mais beaucoup plus a haute energie,
quand l'absorption par la Terre est importante.
Si l'on compare les taux d'evenements contenus de topologie 2.3.3 (\une cascade et une
trace") par km
3
avec des taux d'evenements non contenus (topologie 2.3.1 c.-a-d. \une
trace") par km
2
, il peut sembler surprenant que les premiers soient plus eleves que les seconds
d'un facteur 3 environ
7
. En eet, le parcours moyen d'un muon dans la roche devrait garantir,
pour les evenements traversants, un volume eectif plus grand que 1 km
3
. Mais d'une part,
l'integration sur 4 sr rehausse les taux d'evenements contenus d'un facteur au moins 2. D'autre
part, pour un neutrino muonique de me^me energie, l'energie visible dans le cas contenu est
nettement plus elevee que dans le cas non contenu (gure 2.3).
Les taux de bruit dus aux muons atmospheriques pour les topologies \une cascade" et \une
cascade suivie d'une trace" sont presentes ici en supposant un taux de rejet nul, ce qui les
fait appara^tre particulierement abondants. Il est donc indispensable de les rejeter ecacement
par la reconstruction, soit en ne conservant que les evenements montants (il faut alors estimer
correctement la direction, c'est la methode appliquee dans le cas des evenements traversants),
soit en trouvant des coupures topologiques sur les observables du signal (c'est ce qui est presente
au paragraphe 5.4). Nous verrons au chapitre 5 qu'il est possible, au moins pour les evenements
a une cascade, de trouver des coupures apres reconstruction permettant un taux de rejet eectif
largement susant pour autoriser la detection de neutrinos descendants (avec un volume eectif
legerement inferieur au volume eectif pour les neutrinos montants).
Concernant la topologie en \double-bang", remarquons que le seuil est de l'ordre de
10TeV, nettement moins eleve que les bornes indicatives donnees au paragraphe 2.4.3. C'est
le fait de simuler vraiment la probabilite de desintegration et non pas seulement la longueur
moyenne de desintegration qui permet d'avoir des evenements dans cette gamme d'energie.
Remarquons egalement que le bruit des neutrinos atmospheriques, bien que simule avec les
hypotheses d'oscillations mentionnees ci-dessus, n'appara^t pas sur la gure 2.11. C'est du^ a
l'extre^me faiblesse de la probabilite d'oscillation 

! 

au-dessus de ce seuil de  10TeV. Le
bruit des muons atmospheriques avec deux cascades est tres probablement negligeable. En eet,
le taux de muons atmospheriques a 2300m de fond est environ six ordres de grandeur au-dessus
7
Par exemple, pour des neutrinos atmospheriques, pour des energies de seuil de 1 TeV, 10TeV et 100TeV,
en comparant les valeurs du tableau 2.2 avec celles de [114] tableau 2.2 (multipliees par 10 pour correspondre a
1 km
2
), on a respectivement 32000/11800, 1000/280 et 11/4.
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du taux de muons induits par des neutrinos atmospheriques, mais on peut voir sur la gure
2.10 que la probabilite de donner une cascade d'energie superieure a 10TeV par rayonnement
de freinage ramene ce rapport a 300, donc le taux de bruit du^ aux muons atmospheriques
doit e^tre inferieur a 150=km
3
= an au-dessus de 10TeV et inferieur a 0:14=km
3
= an au-dessus
de 100TeV. D'autre part, il doit e^tre possible de rejeter ecacement les quelques evenements
restants par des coupures topologiques apres reconstruction : pour que ce soit un evenement de
signal, il faut une absence de trace en amont et en aval (ceci sut pour les evenements a une
cascade comme nous le verrons au chapitre 5), il faut aussi que les deux cascades et le tau soient
d'energies equivalentes, en particulier il faut que la separation des cascades soit compatible avec
la longueur de desintegration 4:9m E=100TeV. Toutes ces conditions permettent de supposer
que le taux de bruit pour cette topologie pourra e^tre nettement inferieur a 1=km
3
= an.
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Une cascade
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Figure 2.9: Taux d'evenements attendus par decade pour la topologie 2.3.2 (\une cascade"), dans un
detecteur parfait. Le rejet du bruit de fond n'est pas considere.
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Une cascade + une trace
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Figure 2.10: Taux d'evenements attendus par decade pour la topologie 2.3.3 (\une cascade et une trace"),
dans un detecteur parfait. Le rejet du bruit de fond n'est pas considere.
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Deux cascades
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Figure 2.11: Taux d'evenements attendus par decade pour la topologie 2.3.4 (\deux cascades"), dans un
detecteur parfait.
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E
cascade

10 GeV 100 GeV 1 TeV 10 TeV 100 TeV 1 PeV 10 PeV 100 PeV
NMB93 1.6 10
4
1.1 10
4
6.1 10
3
2.6 10
3
5.9 10
2
14 1.0 10
 1
8.2 10
 4
SS95 1.4 10
4
9.9 10
3
6.7 10
3
4.1 10
3
1.9 10
3
5.1 10
2
45 3.7 10
 1
P96 2.5 10
2
2.5 10
2
2.5 10
2
2.4 10
2
2.2 10
2
1.5 10
2
56 17

atm
:
ATM 3.5 10
7
6.2 10
5
1.4 10
4
3.6 10
2
4.9 6.6 10
 2
8.5 10
 4
1.1 10
 5

atm
:
bremsstrahlung 6.2 10
9
1.4 10
9
6.6 10
7
5.1 10
5
1.7 10
3
4.6 1.3 10
 2
3.4 10
 5
desintegration 1.4 10
10
3.6 10
6
9.8 10
2
0.26 7.1 10
 5
1.9 10
 8
5.1 10
 12
1.4 10
 15
Tableau 2.1: Taux d'evenements integres (par km
3
an) pour la topologie a une cascade, dans un detecteur
parfait. Le rejet du bruit de fond n'est pas considere.
E
cascade
+ E
trace

10 GeV 100 GeV 1 TeV 10 TeV 100 TeV 1 PeV 10 PeV 100 PeV
NMB93 6.9 10
3
4.6 10
3
2.7 10
3
1.2 10
3
2.9 10
2
9.0 9.0 10
 2
8.0 10
 4
SS95 5.6 10
3
4.3 10
3
3.0 10
3
1.9 10
3
9.7 10
2
3.2 10
2
39 3.7 10
 1
P96 1.4 10
2
1.4 10
2
1.4 10
2
1.4 10
2
1.3 10
2
1.0 10
2
47 15

atm
:
ATM 1.5 10
7
1.1 10
6
5.5 10
4
1.7 10
3
20 2.2 10
 1
2.5 10
 3
2.9 10
 5

atm
:
bremsstrahlung 6.2 10
9
1.4 10
9
6.6 10
7
5.1 10
5
1.7 10
3
4.6 1.3 10
 2
3.4 10
 5
Tableau 2.2: Taux d'evenements integres (par km
3
an) pour la topologie a une cascade et une trace,
dans un detecteur parfait. Le rejet du bruit de fond n'est pas considere.
E
1ere cascade
+ E


10 TeV 100 TeV 1 PeV 10 PeV 100 PeV
NMB93 69 62 4.0 1.9 10
 2
2.9 10
 5
SS95 3.0 10
2
2.9 10
2
1.3 10
2
8.0 1.5 10
 2
P96 38 38 27 5.3 3.9 10
 1

atm
:
ATM 3.9 10
 6
3.6 10
 7
1.2 10
 10
1.5 10
 14
3.6 10
 19

atm
:
bremsstrahlung < 150 < 0.14 < 9.6 10
 5
< 6.8 10
 8
< 4.0 10
 11
Tableau 2.3: Taux d'evenements integres (par km
3
an) pour la topologie a deux cascades, dans un
detecteur parfait. Le rejet du bruit de fond n'est pas considere.
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2.7 Conclusion : performances requises d'un telescope a neutrinos
An de rejeter ecacement le bruit des neutrinos atmospheriques et d'apporter des con-
traintes sur les modeles de production astrophysique de neutrinos de haute energie, il est donc
important d'avoir une bonne resolution en energie, permettant d'imposer un seuil en energie
et, si possible, d'obtenir une certaine spectroscopie du ciel en neutrinos.
De me^me, pour rejeter ecacement le bruit des muons atmospheriques, et comprendre les
sources cosmiques de neutrinos de haute energie, il est important d'avoir une bonne rejection
montant/descendant et une bonne resolution angulaire. L'identication d'une eventuelle
source sera d'autant plus su^re et rapide que le rapport signal/bruit sera eleve, et donc que les
pixels seront petits.
Nous avons vu que les taux d'evenements attendus sont faibles me^me avec des dimensions de
l'ordre du kilometre. Or les performances d'un telescope a neutrinos dependront crucialement de
sa sensibilite a de faibles ux, laquelle s'evalue directement en donnant son volume eectif
(pour les evenements contenus) ou sa surface eective (pour les evenements traversants).
Enn, le dernier critere pour caracteriser les performances d'un telescope a neutrinos est sa
capacite a distinguer les dierentes topologies d'evenement, an de mesurer les rapports
de ux entre les dierentes saveurs de neutrinos.
An d'optimiser toutes ces performances, il est important de bien choisir le site d'installation
et les caracteristiques techniques de l'instrumentation. C'est ce que nous allons decrire main-
tenant pour les dierents projets de telescopes a neutrinos, et en particulier pour ANTARES.
Nous pourrons, apres cela, presenter les outils de simulation qui ont ete developpes pour estimer
la pertinence de ces choix techniques.
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Chapitre 3
ANTARES et les autres experiences
Dans le chapitre precedent, nous avons vu la necessite, pour la physique des neutrinos cos-
miques, d'instrumenter de grandes masses de detection. Les meilleurs detecteurs de la generation
des annees 90 ont des masses actives de l'ordre de 1 kt (pour les instruments a scintillateur
liquide comme MACRO [86]) ou 50kt (pour les instruments a eet

Cerenkov dans de l'eau
pure comme SuperKamiokaNDE [80]). La prochaine generation comporte en particulier les
experiences fondees sur l'idee de Markov qui permet enn d'envisager des masses actives d'au
moins quelques megatonnes, ce qui s'avere un minimum pour e^tre sensible aux ux cosmiques
de haute energie.
Dans ce chapitre, nous ne presenterons que les experiences de ce type, a commencer par le
travail de pionnier qui a ete mene par la collaboration DUMAND [122], nous encha^nerons avec
les deux experiences qui ont commence a prendre des donnees, BA

IKAL [123] et AMANDA [124],
puis les deux projets en phase de recherche et developpement, NESTOR [126] et surtout
ANTARES [127], que nous exposerons plus en detail pour bien comprendre le cadre experimental
dans lequel nous avons eectue ce travail.
3.1 DUMAND (projet pionnier mais non concretise)
Le projet DUMAND (Deep Underwater Muon And Neutrino Detector) [122] fut la premiere
tentative de realisation d'un telescope a neutrinos. Demarre en 1975, il prevoyait d'installer des
lignes souples de modules optiques par plus de 4000 metres de fond au large des ^les Hawa. Des
etudes technologiques ont ete menees, notamment sur les techniques de deploiement en milieu
sous-marin. L'experience qui y fut acquise apporte sans doute beaucoup aux projets actuels.
Suite a des dicultes nancieres, le projet fut arre^te en 1996.
3.2 BA

IKAL (experience en cours)
BA

IKAL [123] a ete le premier telescope a neutrinos de haute energie operationnel.
L'experience a lieu dans le lac Bakal en Siberie, par 1100 metres de profondeur et a 3.6 kilometres
de la co^te. Le deploiement se fait en hiver, en protant de la couche de glace qui sert de plate-
forme solide.
Les trois premieres lignes ont ete deployees en 1993, apres presque dix ans d'etudes
preliminaires. Depuis, le detecteur a ete agrandi chaque annee et compte aujourd'hui (depuis
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Figure 3.1: Schema du detecteur BA

IKAL, tel qu'il est installe depuis 1998.
1998) 192 modules optiques repartis sur 8 lignes. Un schema de ce telescope baptise NT-200 est
montre sur la gure 3.1. Les modules optiques sont groupes deux par deux le long des lignes.
Ceci permet de rechercher des concidences locales an de s'aranchir au mieux du bruit de
fond optique (celui-ci s'eleve d'ordinaire a environ 50kHz par module optique, mais en automne
il peut atteindre 250 kHz). Le declenchement de l'acquisition des donnees et de la reconstruc-
tion est fonde sur ces paires : un minimum de cinq paires reparties sur au moins trois lignes
est exige pour tenter de reconstruire une trace de muon. Ce declenchement est assure par un
systeme electronique strictement hierarchique : du module electronique local, les signaux sont
envoyes au module electronique de la ligne, puis au module electronique general qui transmet
alors l'ensemble des signaux a la co^te si la condition de declenchement est veriee. La mesure
des positions des modules optiques est realisee en temps reel par un systeme d'ultrasons avec une
precision de l'ordre de 20 cm. La calibration temporelle se fait avec deux lasers, l'un au-dessus
et l'autre au-dessous du detecteur. Une ligne supplementaire, proche du detecteur, est dediee
a la mesure permanente des parametres optiques de l'eau (les variations saisonnieres atteignent
20%). Enn un reseau de detecteurs

Cerenkov en surface permet de mesurer la resolution angu-
laire du telescope qui est de l'ordre de 1

. Des candidats neutrinos sont identies et analyses
quotidiennement. Leur frequence (environ un par jour apres coupures) est compatible avec le
ux connu des neutrinos atmospheriques. Des limites en sont deduites sur le ux de neutri-
nos provenant de l'annihilation de neutralinos au centre de la Terre et sur celui de neutrinos
cosmiques de tres haute energie.
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3.3 AMANDA (experience en cours)
L'experience AMANDA [124] a lieu au po^le Sud, dans l'epaisse couche de glace de
l'Antarctique. La glace, comme milieu de detection, presente l'avantage d'un faible taux de
bruit de fond optique (de l'ordre de 1 kHz par photomultiplicateur), et l'inconvenient d'une
diusion importante de la lumiere due a la presence de micro-bulles d'air et de poussieres gees
dans la masse.
Le deploiement de chaque ligne necessite de forer un trou a l'aide d'eau chaude. Apres
recongelation (environ 48 heures), tout reste alors xe.
En 1993/1994, les quatre premieres lignes (AMANDA-A) ont ete deployees a une profondeur
d'environ 1000m. La diusion de la lumiere y etait trop importante (L
diff
 10   20 cm)
pour autoriser une reconstruction de la direction des muons. Aussi, en 1995/1996, un detecteur
equivalent (86 photomultiplicateurs sur quatre lignes) a ete installe a une plus grande profondeur
(1500  2000m), ou les proprietes optiques de la glace sont plus favorables. Il a ete rapidement
complete en 1996/1997 par six nouvelles lignes avec 216 photomultiplicateurs. Cet ensemble
est appele AMANDA-B10. En 1997/1998, la collaboration a installe trois nouvelles lignes (avec
42 modules optiques chacune) de plus d'un kilometre de long an de mesurer les proprietes
optiques de la glace entre 1150m et 2350m. Sur les deux hivers suivants, le detecteur a encore
ete augmente de six nouvelles lignes de 42 modules optiques chacune, portant le nombre total
de modules optiques a environ 700 sur 19 lignes. Cet ensemble est appele AMANDA-II et il est
represente sur la gure 3.2.
La structure du detecteur est non-hierarchique : chaque module optique est relie a la surface
par son propre ca^ble, pour l'alimentation electrique et la transmission analogique des signaux.
Une solution numerique est actuellement a l'etude. Toute l'acquisition des donnees est faite
dans un ba^timent de surface.
Pour la verication du taux de muons descendants et de la resolution angulaire, comme pour
l'etalonnage du detecteur, AMANDA prote d'une collaboration avec les experiences SPASE
(un reseau de detecteurs de gerbes atmospheriques et de detecteurs

Cerenkov a eau) et GASP
(un telescope a imagerie gamma) qui sont positionnees a la surface de la glace. De plus, pour
l'etalonnage, un systeme complexe de lasers et de LEDs a ete installe. La precision du position-
nement est meilleure que 1m et la calibration temporelle proche de 5ns.
Actuellement, les resultats d'AMANDA sont parmi les plus contraignants en physique des
neutrinos de haute energie [125]. L'analyse est pour le moment concentree sur les muons atmos-
pheriques descendants et les muons ascendants issus de neutrinos atmospheriques. Un pro-
gramme de recherche de supernov est egalement en cours. La recherche de sources ponctuelles
et d'un ux dius cosmique qui depasserait le ux des neutrinos atmospheriques au-dessus
d'une certaine energie a egalement commence, mais elle reste limitee par la surface geometrique
d'AMANDA-II. C'est pourquoi le prochain objectif de la collaboration est la mise en place d'un
detecteur d'environ 1km
3
(ICECUBE), toujours au po^le Sud.
3.4 NESTOR (experience en projet)
Le projet NESTOR [126], actuellement en phase d'etudes et de tests preliminaires, prevoit
d'installer un detecteur a 30km au large de Pylos (Grece) par 3800m de fond. La premiere
phase (debutee en 1991) consiste en la mise au point et le deploiement d'une structure semi-
rigide hexagonale d'environ 300m de haut comportant 168 modules optiques repartis sur 12
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Figure 3.2: Schema du detecteur AMANDA, tel qu'il est installe depuis 2000.
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etages en titane de 32m de diametre. Il est prevu que chaque etage soit directement relie a
la co^te par son propre ca^ble d'alimentation et de transmission numerique des donnees. Des
prototypes de cartes electroniques pour l'acquisition et la transmission des donnees ont ete
testes. Des mesures in situ indiquent une longueur d'attenuation d'environ 55m a 460nm, et
un taux de bruit de fond optique d'environ 75kHz par photomultiplicateur de 15" de diametre.
Des tests de deploiement d'un puis deux etages ont ete eectues. La collaboration prevoit de
completer la premiere phase en 2001, puis de deployer six autres structures identiques.
3.5 ANTARES
La premiere etape du projet ANTARES, qui est ne durant l'ete 1996, consistait a prouver la
faisabilite d'un telescope sous-marin a neutrinos de haute energie en Mediterranee. La collabo-
ration, constituee de physiciens des particules, d'astrophysiciens et d'oceanologues, a pour cela
mis en uvre une batterie de mesures in situ (evaluation des sites), an de bien comprendre les
caracteristiques du milieu sous-marin. Parallelement elle a mis au point une ligne prototype et
des procedures de deploiement et de connexion sous-marine. Cette ligne a ete exploitee pendant
plusieurs mois avec succes, validant ainsi les techniques employees.
Maintenant la collaboration est engagee dans la construction d'un telescope de premiere
generation, d'une surface geometrique de l'ordre de 0:1km
2
, qui doit e^tre installe au large de
Toulon (France), par 2400m de fond, entre 2001 et 2003 [127].
L'objectif a plus long terme est la mise en place et exploitation d'un telescope de deuxieme
generation, d'un volume de l'ordre de 1 km
3
. Nous allons maintenant detailler ces dierents
aspects : l'evaluation des sites, la ligne prototype, la prochaine etape (0:1km
2
) et le projet a
long terme (1 km
3
).
3.5.1

Evaluation des sites
Puisque la mer profonde est un milieu naturel et que les signaux lumineux attendus
(provenant d'interactions de neutrinos ou de traces de muons) sont faibles, il est indispen-
sable d'eectuer un programme intensif d'evaluation des sites consideres. Il est essentiel de
bien comprendre les caracteristiques locales du milieu sous-marin, notamment la puissance et
les variations des courants sous-marins, la salinite, la temperature et la pression (l'indice de
refraction n() en depend), la transparence de l'eau, la salissure avec le temps des surfaces des
modules optiques, le bruit de fond optique provenant de la radioactivite intrinseque de l'eau de
mer ou des organismes bioluminescents.
Pour le choix d'un site, il est important de considerer egalement la profondeur (pour reduire
au maximum le bruit des muons atmospheriques), les conditions meteorologiques (pour faciliter
les operations en mer a la surface) ainsi que la proximite d'une co^te et l'existence d'une infra-
structure marine (pour un acces facile au site et une connexion a moindre cou^t).
Le site choisi comme lieu de construction du telescope de premiere generation ANTARES
est situe a 40km au large de Toulon (France), par 2400m de fond, comme on peut le voir sur
la gure 3.3. La temperature de l'eau y est stable (13:1

C) ainsi que la salinite (3:84%), la
vitesse moyenne des courants vaut 3 cms
 1
, avec des pics a 15 cms
 1
. Nous allons maintenant
voir plus en detail les tests in situ qui ont ete realises pour en etudier le bruit de fond optique,
la salissure des modules optiques et la transparence de l'eau.
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Figure 3.3: Topographie autour du site d'ANTARES au large de Toulon.
3.5.1.1 Bruit de fond optique
Le taux du bruit de fond optique doit e^tre bien mesure car il intervient directement sur la
logique du declenchement (en particulier il contraint la rapidite de l'electronique), et sur les
algorithmes de reconstruction (qui doivent extraire le signal du bruit de fond).
La reference [130] decrit en detail les etudes de distributions temporelle et spatiale et de
correlation avec les courants sous-marins qui ont ete menees au site d'ANTARES, avec des
lignes de tests du type de celle representee sur la gure 3.4b, le module optique etant equipe
d'un photomultiplicateur de 8".
La gure 3.5 montre les taux de comptage enregistres. On distingue clairement une com-
posante continue et des pics d'activite. Les pics durent entre 0.1 et 10 s, font monter le taux
de comptage jusqu'a plusieurs MHz, sont tres correles sur des modules optiques proches (moins
d'un metre), mais pas du tout sur des modules optiques lointains. On peut egalement voir sur
la gure 3.6 que le taux de ces pics varie avec l'intensite des courants et la saison. On peut
les expliquer par la bioluminescence organique, des petits organismes emetteurs de lumiere qui
sont particulierement excites lors des chocs. La composante continue varie entre 20 et 47 kHz,
sur une echelle de temps de quelques heures. Elle peut e^tre separee en deux parties : un mini-
mum constant de 20 kHz qui correspond a la contribution attendue des desintegrations de
40
K,
present naturellement dans le sel marin (la salinite est tres stable), et une contribution variable,
probablement due a de la bioluminescence. Des etudes plus approfondies sont en cours.
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Figure 3.4: Lignes de test pour l'etude de: (a) la transparence de l'eau, (b) le bruit de fond optique et
(c) la salissure des modules optiques.
3.5.1.2 Salissure
En immersion, les spheres de verre qui protegent les modules optiques se couvrent peu a peu
d'un depo^t qui diminue leur transparence. Deux eets y contribuent : la formation d'un lm
bacterien, qui concerne la surface entiere de chaque sphere, et la sedimentation, qui obscurcit
surtout les surfaces orientees vers le haut. Les bacteries sont normalement transparentes, mais
elles facilitent l'adherence des sediments.
Des mesures de l'evolution de la transparence ont ete eectuees en placant en regard deux
spheres : l'une contenant une source (LED) et l'autre des recepteurs positionnes en dierents
points, le tout sur des lignes de tests du type de celle presentee sur la gure 3.4c.
La gure 3.7 montre les resultats apres 8 mois d'immersion au site d'ANTARES. Les pertes
mesurees representent le double des vraies pertes puisqu'il faut tenir compte des deux spheres.
Pour les recepteurs horizontaux, la degradation maximale vaut 1:2%. Or les modules optiques
seront orientes vers le bas dans le detecteur nal ; des pertes de transparence encore plus faibles
sont donc attendues.
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3.5.1.3 Transparence de l'eau
L'absorption de la lumiere dans l'eau limite l'ecacite de detection, tandis que la diusion
limite la resolution angulaire du telescope. La simulation du detecteur doit donc prendre en
compte ces deux eets. Pour cela, il faut les modeliser et en mesurer les parametres au site
considere.
La reference [129] decrit en detail les proprietes optiques de l'eau que l'on peut modeliser a
l'aide des trois parametres suivants, dependant de la longueur d'onde :
 la longueur d'absorption L
abs
(),
 la longueur eective de diusion L
e
di
(),
 la proportion de diusion de Rayleigh par rapport a la diusion particulaire ().
Lorsqu'on mesure les temps d'arrivee des photons emis par une source pulsee et recueillis a une
certaine distance (voir par exemple la gure 3.8), on trouve que :
 L
abs
inuence la normalisation des donnees (hauteur absolue du pic),
 L
e
di
modie le rapport entre le pic et la queue,
  change la pente de la queue.
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Figure 3.8: Distributions des temps d'arrivee
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Des mesures dans le bleu et dans l'ultraviolet ont ete eectuees au site d'ANTARES, pour
des distances de propagation de 24m et 44m [128]. La gure 3.8 montre les resultats normalises,
ainsi que les ajustements de la simulation qui ont permis de determiner les trois parametres
cherches. Les queues des photons diuses sont peu importantes: 95(90)% des photons sont
collectes en 10ns pour une propagation sur 24(44)m.
Les parametres mesures par ajustements de la simulation sont resumes dans le tableau 3.1.
Dans le bleu, ou les proprietes optiques sont les plus favorables, la longueur d'absorption vaut
environ 60m et la longueur de diusion eective environ 250m. Malheureusement, les donnees
ne permettent pas une verication precise du modele de diusion, car l'instrumentation utilisee
n'etait sensible qu'aux angles de diusion  > 30

(il faudrait des impulsions lumineuses beau-
coup plus nes).

source
saison L
abs
(m) L
e
di
(m) 
466 nm 07/98 67.3  1.3 263.7  3.7 0.19  0.03
(bleu) 03/99 58.7  0.7 249.3  5.2 0.14  0.03
370 nm 07/99 22.3  0.1 117.0  1.5 0.13  0.01
(UV) 09/99 25.1  0.1 119.0  1.4 0.13  0.01
Tableau 3.1: Mesures des parametres optiques de l'eau au site d'ANTARES [128].
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3.5.2 Ligne prototype (\ligne 5")
En novembre 1999, la collaboration ANTARES a deploye une ligne prototype complete, par
1200m de fond au large de Marseille [131]. La connexion a la co^te a ete etablie par un ca^ble
electro-optique de transmission de puissance et de donnees. Elle a ensuite ete exploitee pendant
trois mois avec succes, l'objectif principal etant la verication du systeme de positionnement
acoustique.
Cette ligne etait composee de 16 etages, espaces de 15m, avec deux spheres de verre par
etage. Huit de ces spheres contenaient des modules optiques, six autres des instruments de
positionnement (inclinometre, compas). Le reste de l'equipement (hydrophones pour etudier la
forme de la ligne, balises acoustiques de haute frequence, modules electroniques : : : ) etait place
sur et autour de la ligne. La gure 3.9 montre l'architecture de cette ligne.
Les signaux des modules optiques sont achemines vers les LCM (modules de contro^le locaux),
ou ils sont identies, puis au MEC (conteneur de l'electronique principale), d'ou ils sont envoyes
a la co^te par bre optique. Les donnees ainsi obtenues ont permis l'analyse de traces de muons
atmospheriques descendants.
L'analyse des donnees de positionnement ont permis de verier la qualite du systeme
(equipement et logiciel), comme on peut en voir un exemple sur la gure 3.10.
L'operation de cette ligne prototype conclut la phase de R&D d'ANTARES ; nous allons
maintenant presenter la prochaine etape : la construction d'un detecteur multi-lignes de premiere
generation.
Figure 3.9: Schema de la ligne prototype
\ligne 5".
Figure 3.10: Ligne 5 reconstruite (vue du
dessus). Les points montrent les positions des
inclinometres et les eches les directions des
compas.
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3.5.3 Prochaine etape : 0.1 km
2
3.5.3.1 Geometrie et deploiement
La diculte de reparation de composants sous-marins impose une reduction au minimumdes
composants actifs au fond de la mer, une priorite accordee a la abilite de chacun des elements
(temps de vie superieur a 10 ans), et une limitation de leur consommation en energie.
La gure 3.11 montre le detecteur propose. C'est une matrice 3D de 1170 photomultiplica-
teurs, groupes par trois et regulierement repartis sur treize lignes de trente etages. L'espacement
horizontal entre les lignes vaut 60   80m, selon la precision du deploiement, et l'espacement
vertical entre les etages vaut 12m. Les lignes sont identiques et arrangees en spirale, a l'interieur
d'un cylindre de 112m de rayon, an de restreindre les symetries possibles lors de la reconstruc-
tion [114]
1
. Chaque ligne sera connectee par ca^ble electro-optique, en utilisant un sous-marin, a
la bo^te de jonction. Celle-ci contient des convertisseurs de puissance dans un bain d'huile (pour
assurer la tension standard de 400V), l'electronique de declenchement et le contro^le lent du
detecteur. Le lien avec la station co^tiere est realise par un ca^ble standard de telecommunication.
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Figure 3.11: Schema du detecteur ANTARES prevu.
Chaque ligne se compose d'un ca^ble electro-opto-mecanique, long d'environ 450m, tenu au
fond par une ancre recuperable et maintenu quasiment vertical par une bouee. Le ca^ble sert a la
fois de support mecanique, d'alimentation electrique et de transport des donnees. Chaque etage
est equipe de trois modules optiques, un module de contro^le local (LCM), un inclinometre et un
compas pour le positionnement (paragraphe 3.5.3.5) et une source de lumiere pour la calibration
(paragraphe 3.5.3.5), le tout maintenu dans un cadre en titane.
1
Les dernieres etudes, en prenant en compte les deformations des lignes par les courants et les incertitudes
de positionnement, tendent a montrer que les erreurs de reconstruction par ambigute symetrique sont tres peu
probables [132], suggerant d'opter pour une geometrie plus facile a deployer.
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3.5.3.2 Modules optiques
L'unite de base du detecteur est le module optique, charge de capter la lumiere

Cerenkov et
de la transformer en donnees numeriques.
 Connecteur/ pénétrateur
  
Carte mère
DC/DCPeinture noire
Gel optique
Phototube
Diamètre: 251 mm
Ecran magnétique
Fil: 1,1 mm de diamètre
Maille: 4x1,7=6.8 cm et de la carte mère
Support du PM
Sphère de verre
Diamètre externe: 430 mm
Epaisseur: 15 mm
Figure 3.12: Schema d'un module optique.
Comme le montre la gure 3.12, un module optique est constitue d'un photomultiplicateur
et de l'electronique associee, places dans une sphere de verre qui protege le tout contre la
pression et l'humidite. Le verre est tres transparent : l'attenuation de la lumiere a 460nm est
inferieure a 2%. La surface interieure de l'hemisphere arriere est peinte en noir pour preserver la
directionnalite du module optique. Un gel en silicone maintient le photomultiplicateur et assure
un couplage optique avec le verre. Gra^ce au choix des materiaux ( n
eau
< n
gel
< n
verre
), la
reexion de la lumiere a l'exterieur du module optique est minimisee. Une ne cage de haute
permeabilite magnetique fait ecran contre le champ magnetique terrestre, ce qui permet une
grande uniformite de la reponse du photomultiplicateur et une independance vis-a-vis du po^le
Nord, tout en minimisant l'eet d'ombre qu'implique necessairement cette cage. Chaque module
optique sera oriente vers le bas, a 45

de l'horizontale.
Le choix des photomultiplicateurs n'est pas encore termine, mais le candidat le plus promet-
teur jusqu'a present est le modele R7081-20 de Hamamatsu (10" de diametre). Les parametres
caracteristiques de ce photomultiplicateur sont les suivants (les valeurs mesurees sont resumees
dans le tableau 3.15) :
 La surface eective de la photocathode, S
e
PM
. C'est le produit de l'aire de detection par
l'ecacite de collection, mesuree avec une LED bleue collimee et orientee dans l'axe du
photomultiplicateur.
 Le gain G, qui caracterise l'amplication du signal. Un gain G > 5  10
7
est requis en
raison du bruit electronique.
 Le rapport pic sur vallee P=V . Il est calcule a partir du spectre en charge (voir par exemple
celui presente sur la gure 3.13) : c'est le rapport entre l'amplitude du premier pic et celle
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du premier creux.
 La dispersion des temps de transit 
TTS
, qui caracterise la resolution temporelle du pho-
tomultiplicateur.
 La reponse angulaire donnee par la courbe d'acceptance en fonction de l'orientation relative
du photon et du photomultiplicateur (voir par exemple celle presentee sur la gure 3.14).
Puisque les photomultiplicateurs seront orientes vers le bas et que leur acceptance devient
tres faible au-dela de 90

, les photons montants seront detectes avec une grande ecacite
alors que les photons descendants seront dicilement vus.
Figure 3.13: Reponse en charge du photomul-
tiplicateur de 10" de Hamamatsu.
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Figure 3.14: Reponse angulaire du photomul-
tiplicateur de 10" de Hamamatsu.
S
e
PM
440cm
2
G
max
 10
9
P=V 3  3:5

TTS
1:3ns
Figure 3.15: Principaux
parametres du photomultiplica-
teur de 10" de Hamamatsu.
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Figure 3.16: Principe du discriminateur PSD.
3.5.3.3 Lecture des photomultiplicateurs
L'electronique de lecture de chaque photomultiplicateur est placee dans le module de contro^le
local (un par etage), sur la carte mere. Un circuit, appele ARS (Analogue Ring Sampler) [133],
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realise toutes les operations de traitement analogique des signaux des photomultiplicateurs et
leur numerisation. Le traitement des donnees est declenche chaque fois que l'amplitude du signal
d'anode depasse un seuil donne. Alors les informations sur cette impulsion sont stockees dans
un memoire temporaire (un \pipeline"), avant d'e^tre transmises a l'acquisition des donnees si
un signal de declenchement est recu (nous reviendrons la-dessus au paragraphe suivant).
Il faut distinguer deux types de signaux, pour lesquels le traitement des donnees sera tres
dierent. La plupart (98%) sont de simples photoelectrons qui proviennent du bruit de fond
optique. Dans ce cas, la forme de l'impulsion est bien connue : seuls le temps d'arrivee et
la charge integree sont a enregistrer (il s'agit d'un traitement rapide et produisant peu de
donnees). Les 2% restants sont plus complexes : soit la duree de l'impulsion est longue, ou
bien l'amplitude est grande ou encore plusieurs impulsions s'encha^nent. Dans ce cas, an de
conserver le maximumd'informations, la forme complete du signal est echantillonee et numerisee.
La distinction est eectuee en temps reel par le discriminateur PSD (Pulse Shape Discriminator),
suivant le principe schematise par la gure 3.16 : un gabarit est applique a chaque impulsion.
Tout signal qui en sort est traite en mode complexe : il est echantillonne avec une frequence
modulable entre 300MHz et 1GHz, le resultat analogique est stockee dans 128 condensateurs
en anneau (gure 3.17), enn chacun des 128 echantillons est numerise.
Effacement
Suiveur
Mémorisation
Echantillonage
Figure 3.17: Principe de l'echantillonage en anneau par l'ARS.
3.5.3.4 Acquisition des donnees et systeme de declenchement
Le systeme de declenchement de l'acquisition des donnees est le premier ltre. Son objectif
est de reduire le debit de donnees vers la co^te a un niveau acceptable
2
; ses deux contraintes
2
Sans la moindre selection, il faudrait transmettre un debit de l'ordre de 2Tb s
 1
!
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sont la simplicite et le respect de toute information susceptible de correspondre a un evenement
physique interessant.
La solution adoptee pour ANTARES est un systeme exible, fonde sur trois niveaux de
conditions locales :
 L0 : au niveau de chaque module optique, une impulsion est transmise au LCM si
l'amplitude lue depasse le seuil a
0
(par exemple 0:3pe)
 L1 : au niveau de chaque etage, l'information est temporairement stockee dans le LCM et
la condition L1 est veriee si une impulsion depasse en amplitude le seuil a
1
(par exemple
3 pe) ou si deux impulsions ont un ecart temporel inferieur a t
1
(par exemple 15ns)
 L2 : au niveau de deux etages voisins, la condition L2 est veriee si la condition L1 l'est
pour les deux. Ceci declenche la lecture integrale du detecteur sur une fene^tre en temps
t
2
(par exemple 3:5s) et la transmission vers la co^te.
Ces trois conditions sont testees par des processeurs exibles qui assurent un systeme pro-
grammable et modiable (par exemple les seuils en amplitude a
0
; a
1
ou les temps de concidence
t
1
; t
2
peuvent e^tre modies depuis la co^te). La possibilite d'inclure un signal de declenchement
externe (provenant d'un satellite ou d'un autre detecteur par exemple) pour la recherche de
supernov ou de sursauts gamma est actuellement a l'etude.
Les donnees arrivant par le ca^ble a la station co^tiere sont ltrees (niveau L3) an d'en reduire
le volume pour la construction des evenements (c.-a-d. le regroupement des coups provenant
d'un me^me evenement physique) et l'ecriture sur bande. Les criteres constituant ce niveau L3
doivent tenir compte de tous les canaux de physique etudies. Ils seront appliques par une ferme
d'ordinateurs en parallele.
3.5.3.5 Contro^le lent et calibration
Le fonctionnement et l'environnement sous-marin d'ANTARES imposent un contro^le continu
du detecteur et de sa calibration. C'est le contro^le lent ;il doit assurer :
CL-1 le contro^le a distance des sous-elements du detecteur (modules optiques, alimentation
electrique, systeme d'acquisition des donnees, instruments de calibration, : : : )
CL-2 la mesure et surveillance des parametres non contro^les (temperature, courants sous-marins,
positions et orientations des modules optiques, bruit de fond optique, : : : )
CL-3 la gestion d'une base de donnees correspondant a ce contro^le et cette surveillance.
En particulier, le positionnement et l'etalonnage temporel sont cruciaux pour la resolution
temporelle du detecteur 
t
, laquelle est determinante pour la precision angulaire du telescope :

t
=
q

2
positionnement
+ 
2
etalonnage
+ 
2
TTS
(3.1)
Le positionnement des modules optiques est fonde sur des mesures acoustiques, des incli-
nometres et des compas. Les deux inclinometres et le compas qui equipent chaque etage per-
mettent la reconstruction de la forme de chaque ligne. Un exemple de l'application de cette
methode a la reconstruction de la ligne prototype a ete montre sur la gure 3.10. Par ailleurs, un
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emetteur d'ondes acoustiques est installe au pied de chaque ligne et six recepteurs (hydrophones)
sont distribues sur la ligne. Les temps d'arrivee des signaux de dierents emetteurs permettent
de reconstruire la position des hydrophones par triangulation avec une precision d'environ 3 cm.
La gure 3.18 montre un exemple applique a la ligne prototype. En combinant cela, le systeme
permet d'obtenir une precision 
positionnement
inferieure a 10 cm. Le positionnement absolu du
detecteur est fait par triangulation des balises acoustiques xees aux pieds des lignes, depuis un
bateau equipe d'un recepteur DGPS (Dierential Global Positioning System).
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Figure 3.18: Exemple du positionnement acoustique pour la ligne prototype : distances mesurees entre
un hydrophone et deux balises xes diametralement opposees.
L'etalonnage temporel des modules optiques se fait par des mesures avec des sources de
lumiere intenses et pulsees, appelees balises optiques. Ce sont des cylindres de verre con-
tenant chacun une trentaine de diodes LED. Chaque balise optique peut illuminer simultanement
plusieurs etages des lignes voisines, et il y en a quatre disposees le long de chaque ligne. Toute
impulsion est datee par l'horloge locale, qui est synchronisee sur une horloge de reference, laquelle
est distribuee par la station de contro^le et referencee par rapport au Temps Universel gra^ce a un
recepteur GPS (Global Positioning System). En mesurant le temps de propagation du signal en-
tre la station co^tiere et chaque LCM, on peut etalonner les phases relatives de toutes les horloges
locales, avec une precision 
etalonnage
inferieure a 0:5ns. En plus de cela, la resolution temporelle
intrinseque de chaque module optique est calibree avec une diode LED pulsee, positionnee dans
la sphere de verre et envoyant des impulsions sur son propre photomultiplicateur.
3.5.4 Projet a plus long terme : 1 km
3
Apres une premiere phase terminee de R&D (qui comprenait l'evaluation des sites et l'etude
du deploiement, de la connexion et du positionnement de la ligne prototype), puis une deuxieme
phase en cours, qui correspond a la mise au point d'un telescope de premiere generation ( 1000
photomultiplicateurs, pour une surface au sol d'environ 0:1km
2
), l'ambition de la collaboration
ANTARES a plus long terme est de construire et exploiter un telescope de deuxieme generation
( 10 000 photomultiplicateurs, dans un volume de l'ordre de 1 km
3
). En eet, la detection de
nombreuses sources ponctuelles requiert une surface ou un volume eectif a l'echelle kilometrique.
Une campagne d'exploration de sites possibles en Mediterranee est prevue pour en selectionner
le meilleur.
Chapitre 4
Outils de simulation et de
reconstruction
Au niveau de developpement ou se trouve le projet ANTARES, la necessite de construire
des simulations informatiques aussi detaillees que possible se fait sentir. En eet, une inter-
action d'un neutrino ne peut se transformer en un ensemble de signaux electroniques analysables
que par une succession d'etapes complexes et aleatoires (l'interaction proprement dite, la prop-
agation de plusieurs traces chargees, l'emission et la propagation du rayonnement

Cerenkov,
la detection des photons et leur transformation en impulsions electroniques dans les modules
optiques). Ceci rend impossibles une evaluation et une optimisation analytiques d'un certain
detecteur (c.-a-d. un choix de site, une instrumentation et un logiciel de traitement des donnees).
L'objectif des simulations est de :
 developper les algorithmes de selection/reconstruction. Dans ce chapitre, nous
presenterons un algorithme de reconstruction mis en place pour les evenements a une
cascade (topologie 2.3.2).
 caracteriser les performances de l'ensemble (site+instrumentation+logiciel). Au
chapitre 5, nous caracteriserons les performances du detecteur (qui a ete presente au para-
graphe 3.5.3) en ce qui concerne les evenements a une cascade.
 caracteriser l'inuence de dierents parametres libres et optimiser le
detecteur : bien que l'eort d'optimisation soit principalement oriente vers la detection de
neutrinos muoniques non contenus (puisque c'est la vocation premiere de cet instrument),
certains choix pourraient e^tre determines en fonction des performances pour la detection de
cascades contenues. Les parametres libres a etudier concernent le site (par ex. la diusion
de la lumiere dans l'eau) ou bien l'instrumentation (par ex. la geometrie, les photomulti-
plicateurs). Au chapitre 5, nous etudierons l'eet de quelques parametres instrumentaux
sur les capacites de detection d'evenements a une cascade.
Le paragraphe 4.1 constitue une simple presentation generale des outils de simulation et
de reconstruction developpes pour ANTARES dans le cadre de dierents themes de physique.
Les paragraphes suivants sont une presentation plus particuliere des outils developpes pour les
evenements contenus a une cascade.
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Figure 4.1: Schema general des outils de simulation.
4.1 Schema general
L'architecture des outils de simulation representee sur la gure 4.1 est caracterisee par les
aspects suivants :
 structure modulaire : la ligne principale suit les etapes logiques, de l'interaction du
neutrino (ou evenement de bruit de fond) aux donnees puis a l'analyse.
 notion d'evenements : la faible frequence des evenements potentiellement interessants
(bruit de fond inclus), comparee au temps de traversee du detecteur, autorise un format
de donnees correspondant a des evenements bien separes.
 un ot de donnees unique sous forme de lignes ASCII : chaque programme de la
ligne principale prend le ot de donnees comportant toutes les etapes precedentes et le
transmet integralement en rajoutant, pour chaque evenement, les lignes correspondant a
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l'etape qu'il simule. Les donnees qui ne sont pas assujetties a un evenement physique par-
ticulier sont ajoutees sous formes d'evenements de calibration. Les parametres constants
caracteristiques du detecteur (environnement, geometrie theorique, courbes de reponse
des photomultiplicateurs, electronique implementee) sont dans des bases de donnees et
librairies de fonctions.
 Generation / Verite Monte-Carlo
La premiere etape est la generation d'evenements physiques (signal ou bruit de fond,
contenus ou traversants : : : ) qui produit des donnees que nous appellerons \verite Monte-
Carlo". Cette verite Monte-Carlo contient toutes les caracteristiques du(des) muon(s)
entrant(s) s'il s'agit d'un evenement traversant, ou bien du neutrino, de l'interaction et
des produits de l'interaction s'il s'agit d'un evenement contenu.
 Distorsion / Contro^le lent / Alignement
La deuxieme etape consiste a simuler les distorsions des lignes de detection dans l'eau,
a partir de la geometrie theorique, et en tenant compte des courants et des contraintes
mecaniques. Ensuite, parallelement a la simulation des signaux captes par ce detecteur
simule, il faut simuler la connaissance que nous avons de l'etat de ce detecteur, qui est
donnee par le contro^le lent. Enn, l'alignement est charge de restituer le detecteur vrai
d'apres la geometrie theorique et les donnees du contro^le lent.
 Rayonnement

Cerenkov/ Propagation dans l'eau / Bruit optique / Impulsions
La troisieme etape etablit le lien entre la liste des traces correspondant a l'evenement
engendre et le detecteur simule : il faut propager chaque particule dans l'eau, simuler
les developpements de gerbes electromagnetiques ou hadroniques s'il y a lieu, simuler
l'emission de photons

Cerenkov, leur propagation et la probabilite qu'ils soient captes par
un module optique et convertis a la photocathode en photo-electrons. Parallelement, il
faut simuler les signaux du bruit optique ambiant. Tout cela donne un certain nombre
de signaux primaires constitues d'impulsions lumineuses converties, caracterisees par un
temps d'arrivee (t
i
) et une amplitude (une charge entiere n
i
).
 Simulation des photomultiplicateurs + electronique / Donnees brutes
L'etape suivante prend en compte le transit et l'amplication de la charge, de la photo-
cathode a la sortie du photomultiplicateur, puis la transformation en signaux numeriques,
par integration ou echantillonage electroniques. On obtient alors les donnees brutes.
 Declenchement / Reconstruction / Selection
Il faut ensuite simuler le declenchement du systeme d'acquisition des donnees qui va re-
jeter les evenements ayant laisse trop peu d'informations. Alors sont appliques les algo-
rithmes de reconstruction et de selection sur ces donnees brutes, en utilisant les donnees
de l'alignement du detecteur. En sortie, sont transmis des evenements reconstruits et
selectionnes.
 Analyse
C'est alors qu'on peut analyser les implications de ces simulations en visualisant les
evenements, et surtout en comparant les parametres vrais (verite Monte-Carlo) et re-
construits : : :
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4.2 Generation des evenements contenus
Nous voulons simuler des evenements pour lesquels une interaction neutrino-nucleon par
courant charge ou neutre intervient dans le volume visible du detecteur. Pour chaque evenement,
il nous faut d'abord simuler les parametres du neutrino, de l'interaction et des produits de
l'interaction. La generation de toutes ces caracteristiques, evenement par evenement, doit obeir
a deux contraintes : il faut respecter aussi delement que possible les distributions de prob-
abilites des evenements reels et assurer des statistiques susantes pour permettre des etudes
approfondies avec un bon niveau de conance. Autrement dit, un compromis est necessaire
entre delite et rapidite
1
.
La prise en compte de ces deux contraintes nous a mene a choisir une technique de tirage
pondere : les parametres du neutrino sont tires suivant des distributions simples et pratiques, le
neutrino est force d'interagir dans le volume visible, en revanche les distributions des parametres
cinematiques et dynamiques sont reproduites aussi delement que possible. Un ux, une section
ecace totale et un espace de phase sont transmis sous forme de poids pour chaque evenement.
Ainsi il est possible de reutiliser un me^me lot d'evenements avec des hypotheses dierentes sur
les ux ou les sections ecaces par exemple, simplement en modiant les poids dans l'analyse.
Il est egalement possible de dedier un lot d'evenements a un domaine restreint (par ex. pour
etudier plus precisement les evenements quasi-horizontaux ou quasi-verticaux), ou au contraire
d'equilibrer articiellement les statistiques de simulation sur un large domaine (par ex. pour
evaluer correctement les performances a ultra haute energie, alors que les taux d'evenements
diminuent rapidement avec l'energie en realite).
4.2.1 Sept parametres pour un evenement contenu
Alors qu'un muon entrant dans le
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Figure 4.2: Sept parametres sont necessaires et su-
isants pour caracteriser un evenement contenu a une
cascade.
detecteur peut e^tre caracterise completement
par six parametres a engendrer (deux
pour sa direction, deux pour la position pro-
jetee dans un plan de reference, un pour le
temps de passage par ce plan de reference
et un pour son energie), un evenement con-
tenu de topologie a une cascade necessite
sept parametres (la position et le temps dans
un plan de reference sont a remplacer par
la position et le temps de l'interaction dans
l'espace). Les notations correspondantes sont
explicitees sur la gure 4.2 ci-contre.
Les parametres a reconstruire sont
l'energie et la direction du neutrino. En
pratique, seulement la direction moyenne et
l'energie totale de la cascade sont accessibles.
Pour un evenement 
e
N cc, il n'y a en principe aucun biais, tandis que pour un evenement
N cn ou 

N cc, une partie de l'energie est emportee par le(s) neutrino(s). La determination
de la position d'interaction n'a aucune importance physique et celle du temps d'arrivee du
neutrino n'a d'importance qu'avec une precision de l'ordre de la seconde (par exemple, pour
1
Par exemple, si l'on denit des coupures cinematiques trop la^ches, l'algorithme de simulation de l'interaction
du neutrino avec le nucleon peut boucler quasi-indeniment. Au contraire, il est clair que si l'on denit des
coupures cinematiques trop severes, l'eventail des possibilites ne sera pas reproduit delement.
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associer l'evenement a un sursaut gamma, ou pour transformer sa direction en coordonnees
galactiques). Cependant, l'algorithme de reconstruction doit pouvoir determiner la position et le
temps d'interaction avec une precision de l'ordre de quelques nanosecondes car la determination
des parametres importants que sont la direction et l'energie en depend. Les parametres a recon-
struire sont donc egalement au nombre de sept.
En ce qui concerne le tirage spatial, an d'eviter tout biais, les evenements sont engendres
uniformement dans le volume d'un cylindre entourant le detecteur et choisi susamment grand
pour inclure toute trace observable, mais pas trop pour eviter de gaspiller du temps de calcul.
Ce cylindre sera appele canette par la suite. Cette canette denit egalement les limites pour
la propagation des particules, dans l'etape suivante de simulation de la reponse du detecteur.
Les paragraphes suivants presentent les outils choisis pour simuler la cinematique et la dy-
namique des interactions neutrino-nucleon par courant charge ou courant neutre. Precisons
qu'aucun outil n'a encore ete developpe pour simuler des evenements avec resonance de Glashow
ou bien des resonances mesoniques (
e
+ e
 
!W
 
ou 
 
ou D

s
ou tb).
4.2.2 Cinematique
Nous voulons simuler des interactions
p
eν
W
e
d
u
u
u
u
u
l
P
l’
W  (    )+ q
X(   )
Figure 4.3: Cinematique d'une interaction pro-
fondement inelastique par courant charge. Les types
de particules sont en caracteres droits, les quadri-
impulsions en italique.
neutrino-nucleon par courant charge ou
courant neutre. La gure 4.3 presente
les variables cinematiques pour un exemple
2
d'evenement : 
e
+ p! e
 
+X . A partir des
quadri-impulsions designees sur la gure, on
peut former les invariants suivants :
s = (l + P )
2
(4.1a)
Q
2
  q
2
=  (l  l
0
)
2
(4.1b)
 = q  P=M (4.1c)
W
2
= 2M +M
2
 Q
2
(4.1d)
ouM est la masse de la cible (sur la gure un
proton), W
2
est le carre de la masse invari-
ante du systeme hadronique produit, designe
globalement par X .
Placons-nous dans le referentiel terrestre,
ou le nucleon cible est xe. Soient E l'energie du neutrino, E
0
celle du lepton diuse et 
l'angle de diusion. Toute la cinematique de l'interaction depend de deux variables
sans dimension, dites variables d'echelle de Bjorken (y  =E est l'inelasticite, x est la
fraction d'impulsion portee par le quark interagissant, voir par exemple [134]) :
 = E   E
0
(4.2a)
Q
2
= 2MExy (4.2b)
W
2
= 2MEy(1  x) +M
2
(4.2c)
Si on peut negliger la masse du lepton, alors :
Q
2
= 4E
2
(1  y) sin
2
(=2) (4.3)
2
Les parametres cinematiques sont les me^mes pour une interaction par courant neutre ou avec un neutron au
lieu du proton.
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Le tirage de ces deux variables doit respecter les sections ecaces dierentielles. Nous
avons vu au paragraphe 2.2.3.1 comment ces dernieres s'expriment en fonction de ces vari-
ables d'echelle et des fonctions de structure du nucleon cible. Il existe dierents jeux de fonc-
tions de structure parametrees, issus d'ajustements de dierentes donnees experimentales com-
binees avec dierentes hypotheses theoriques (necessaires pour extrapoler au-dela du domaine
experimentalement accessible). Ils sont rassembles dans la librairie PDFLIB [135]. Par ailleurs, il
existe dierents programmesMonte-Carlo pouvant simuler ce type d'interaction en utilisant cette
librairie. Apres comparaison des dierents logiciels disponibles (citons LEPTO [117], PYTHIA
[136] et HERWIG [137]), nous avons choisi d'utiliser le programme LEPTO (nous expliquerons
cette comparaison au paragraphe 4.2.4).
4.2.3 Hadronisation
Ayant simule la cinematique de l'interaction electrofaible, il faut ensuite reproduire
les nombreux processus de chromodynamique quantique qui interviennent dans
\l'eclatement" du nucleon.
En premier lieu, des corrections perturbatives (processus radiatifs et diagrammes avec
boucles) peuvent aecter le parton \acteur" (c.-a-d. le quark ou le gluon diuse directement
par le boson W ou Z). A l'ordre dominant (non radiatif), on a Wq ! q
0
; au premier ordre
en 
s
, on peut avoir Wq ! q
0
g (rayonnement d'un gluon) ou Wg ! qq (fusion boson-gluon),
etc. Toutes ces corrections perturbatives sont bien connues theoriquement. A cause de la
grandeur de la constante de couplage fort 
s
et des vertex a trois gluons, elles peuvent donner
lieu a une emission prolique de quarks et de gluons, mais les me^mes raisons font que les calculs
perturbatifs exacts deviennent rapidement trop longs et compliques et qu'il est necessaire de
faire des approximations.
En second lieu, la separation des partons de grande impulsion (provenant du parton \ac-
teur") et des partons \spectateurs" (le reste du nucleon) induit un fort champ chromody-
namique. Celui-ci produit des paires quark-antiquark qui se separent et se recombinent (en
incluant les quarks du nucleon) pour former les hadrons observables, produits de l'interaction
(X ! hadrons(;K; p; n; etc.)). On parle alors de processus d'hadronisation ou \habillage
des quarks" ou encore de fragmentation. On ne sait pas encore le decrire rigoureusement
en theorie, car la chromodynamique quantique est non-perturbative a ces distances, mais il
existe dierents algorithmes pour le simuler approximativement. Parmi eux, l'algorithme de
LUND [138] est tres utilise, notamment par les generateurs d'interaction LEPTO et PYTHIA
par l'intermediaire du programme de fragmentation JETSET [136], tandis que le generateur
HERWIG utilise son propre algorithme de fragmentation.
4.2.4 Comparaison de LEPTO, PYTHIA et HERWIG
Le premier aspect de notre comparaison porte sur la vocation premiere, les fonctionnalites
et les validations experimentales de chacun de ces programmes.
LEPTO est un programme Monte-Carlo general dont le but est de simuler completement
des diusions profondement inelastiques lepton-nucleon ou lepton-noyau. Le bon accord avec les
donnees de nombreuses esperiences, en particulier des collisions de muons sur cibles xes [139],
des collisions de neutrinos sur cibles xes [140], et des collisions ep [141], montre la validite des
modeles et procedures utilises par ce programme.
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Le generateur PYTHIA, tout en ayant une structure tres proche de celle de LEPTO (tous
deux sont construits autour du programme de fragmentation JETSET), a une vocation plus
generale, au sens ou il inclut un tres grand nombre de processus dans le cadre du Modele
Standard et au-dela, mais il ne peut pas traiter des collisions avec des noyaux. Sa validite a
pu e^tre veriee dans de nombreuses experiences sur dierents collisionneurs e
+
e
 
(notamment
PETRA, PEP, LEP) ou pp (SPS) et inspire une grande conance qui fait que PYTHIA est
largement utilise dans la recherche de phenomenes nouveaux aupres du futur LHC. Cependant,
a notre connaissance, sa validite n'a jamais ete demontree pour les diusions profondement
inelastiques neutrino-nucleon.
Le programme HERWIG est ecrit plus speciquement pour simuler des collisions hadron-
hadron. Les diusions profondement inelastiques lepton-nucleon sont egalement implementees
(cependant, a notre connaissance, la validite de ce programme n'a jamais ete demontree pour
ce type d'interactions, et en particulier pour les neutrinos).
Ainsi, pour ce qui concerne la vocation premiere, les fonctionnalites et le domaine
de validite, LEPTO nous semble plus indique.
Le second point de notre comparaison concerne les methodes et approximations.
Pour LEPTO et PYTHIA, les hypotheses physiques sont pratiquement les me^mes : les
procedures pour la fragmentation sont celles de JETSET, les corrections QCD perturbatives sont
calculees exactement au premier ordre en 
s
(en utilisant les elements de matrice), et approxi-
mativement pour les ordres superieurs (avec le me^me modele de cascades partoniques [142]). Les
dierences entre ces deux programmes se situent principalement au niveau de l'optimisation des
methodes Monte-Carlo de tirage des variables cinematiques. Ceci peut expliquer les dierences
quantitatives que nous verrons ci-dessous.
Il est dicile de comparer HERWIG avec les autres car ce programme est beaucoup moins
bien documente. Ce point, ajoute au precedent (l'absence de validation experimentale de
HERWIG pour les diusions profondement inelastiques), nous a conduit a ne pas poursuivre
plus loin la comparaison, et a ne retenir que LEPTO et PYTHIA.
Le troisieme point de notre comparaison concerne les resultats physiques de LEPTO et
PYTHIA uniquement. Le point le plus important est la delite des sections ecaces
dierentielles suivant les deux variables d'echelle de Bjorken, car c'est leur distribution
qui determine avant tout la topologie de chaque evenement, en particulier l'angle de diusion
du lepton et la repartition de l'energie totale entre le lepton et le systeme hadronique. Les cor-
rections QCD perturbatives determinent surtout la repartition du systeme hadronique en jets
et la fragmentation determine pluto^t la multiplicite et les saveurs des hadrons dans chaque jet.
Nous avons vu que les deux programmes utilisent exactement le me^me code pour la fragmen-
tation, et les me^mes approximations pour les corrections QCD perturbatives. S'il y a quelques
dierences techniques dans le traitement de ces corrections, elles ne doivent donc occasionner
que de faibles dierences observables. La priorite est donc de comparer les distributions des
variables cinematiques, et de verier qu'elles sont compatibles avec des calculs theoriques.
Pour cela, nous pouvons comparer les sections ecaces totales et inelasticites moyennes
calculees par trois methodes dierentes, pour dierentes energies de neutrino : nous prendrons
comme resultats de reference les calculs theoriques, eectues par des methodes numeriques,
que l'on peut trouver dans la reference [99], et nous comparerons cela avec les integrations
et moyennes, calculees en simulant un grand nombre d'evenements avec LEPTO d'une part,
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PYTHIA d'autre part. Pour une energie de neutrino donnee, le calcul de la section ecace
totale est deja un bon indicateur des distributions des variables cinematiques. En eet, si
l'espace de phase pour la simulation est plus restreint que dans la realite, la section ecace
calculee par integration Monte-Carlo sera inferieure a la section ecace reelle. Le calcul de
l'inelasticite moyenne est un indicateur supplementaire qui mesure la repartition de l'energie
totale entre le lepton et le systeme hadronique.
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Figure 4.4: Rapport des sections ecaces totales
calculees par simulation (LEPTO ou PYTHIA)
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Figure 4.5: Rapport des inelasticites moyennes
calculees par simulation (LEPTO ou PYTHIA)
ou par integration numerique (< y >
th
), pour le
processus 
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Figure 4.6: Rapport des sections ecaces totales
calculees par simulation (LEPTO ou PYTHIA)
ou par integration numerique (
th
), pour le pro-
cessus N cn.
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Figure 4.7: Rapport des inelasticites moyennes
calculees par simulation (LEPTO ou PYTHIA)
ou par integration numerique (< y >
th
), pour le
processus N cn.
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Sur la gure 4.4, nous pouvons comparer les sections ecaces totales du processus 
e
N cc,
calculees par integration Monte-Carlo avec LEPTO et PYTHIA, rapportees a la section e-
cace totale theorique 
th
. De me^me, sur la gure 4.5, nous pouvons comparer les inelasticites
moyennes du processus 
e
N cc, rapportees aux valeurs theoriques < y >
th
. Les valeurs calculees
par LEPTO sont tres proches des valeurs theoriques : l'ecart est inferieur a 5% jusqu'a 10PeV,
entre 5 et 10% a 100PeV. L'ecart est systematiquement plus important pour PYTHIA, par-
ticulierement a 100GeV et au-dessus du PeV. Nous pouvons eectuer la me^me comparaison
pour les processus par courant neutre (gures 4.6 et 4.7). Les valeurs calculees avec LEPTO
sont toujours tres proches des valeurs theoriques et l'ecart pour PYTHIA est encore plus im-
portant que pour les processus par courant charge (la section ecace est systematiquement
inferieure a 50% de la section ecace theorique). Ces dierences de comportement sont liees a
l'optimisation des methodes Monte-Carlo de tirage des variables cinematiques, qui font que les
calculs cinematiques avec LEPTO sont plus lents mais plus deles.
Les temps de calcul de la cinematique sont, en moyenne, trois a quatre fois plus importants
pour LEPTO, mais ceci n'est pas ge^nant dans la mesure ou le temps de simulation de la
fragmentation reste dominant (les deux programmes appellent JETSET, or les temps de calcul
pour la fragmentation sont, en moyenne, dix fois plus importants que les temps de calcul de
la cinematique seule dans LEPTO). Par ailleurs, le temps de simulation de la reponse du
detecteur reste le facteur limitant de toute la cha^ne de simulation, des que le nombre de
photomultiplicateurs est superieur a une centaine environ.
Ces dierents points de comparaison convergent pour nous inciter a choisir
LEPTO pour simuler les diusions profondement inelastiques neutrino-nucleon pou-
vant avoir lieu dans le detecteur.
4.2.5 Interactions quasi-elastiques et resonantes
Nous avons vu au paragraphe 2.2.3.2 la necessite d'integrer les interactions quasi-elastiques
et resonantes a basse energie (en dessous de  100GeV), en plus des interactions par diusion
profonde inelastique. Comme il s'agit de modeles physiques dierents, il n'est pas vraiment
possible de les combiner en un seul modele continu. La solution adoptee par la collaboration
ANTARES consiste a rassembler dans un me^me programme (baptise GENNEU [103]) les rou-
tines de LEPTO pour la diusion profonde inelastique et celles de RESQUE [104] pour les
interactions quasi-elastiques et resonantes. Dans une phase d'initialisation, les sections ecaces
totales des dierents processus sont calculees et tabulees pour dierentes energies couvrant le
domaine en energie requis par l'utilisateur. Une contrainte minimale est posee sur la masse
invariante du systeme hadronique (W
2
 2GeV
2
), en supposant que les valeurs plus faibles
de W
2
sont bien representees par les interactions quasi-elastiques (W
2
= M
2
p
= 0:88GeV
2
) et
resonantes (17 resonances baryoniques sont prevues dans RESQUE, avec un spectre de masses
allant de 1:232GeV a 1:920GeV). Ainsi, pour chaque evenement, connaissant son energie, on
peut choisir d'appeler LEPTO ou RESQUE, avec un rapport de probabilite egal au rapport des
sections ecaces totales.
Les temps de calcul
3
par evenement, avec ce programme GENNEU, sont typiquements 4ms
a 100GeV, 7ms a 1TeV, 10ms a 10TeV, 60ms a 100TeV, 0:7 s a 1PeV, 3 s a 10PeV, avec une
phase d'initialisation qui dure environ 40 s.
3
En secondes CPU, pour des machines HP-UX 10.20 equipees d'un processeur PA-8000.
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4.3 Simulation de la reponse du detecteur
Nous allons maintenant presenter les outils dedies a la simulation de la reponse du detecteur.
Nous commencerons par les outils standards qui sont interfaces avec les outils de generation
que nous venons de voir (comme GENNEU) et qui eectuent une simulation aussi detaillee
que possible. Nous presenterons ensuite un programme de simulation volontairement simpliee
que nous avons developpe en vue de construire un algorithme de reconstruction des cascades
contenues (ce dernier sera presente au paragraphe 4.5).
4.3.1 Simulation standard detaillee
Une simulation detaillee de la reponse du detecteur doit comprendre la propagation des
traces chargees dans l'eau (interactions et desintegration eventuelle), l'emission du rayonnement

Cerenkov et sa propagation dans l'eau jusqu'aux dierents modules optiques, la conversion
eventuelle des photons

Cerenkov en photo-electrons, la deformation du detecteur par les courants
et le systeme de positionnement permettant de reconstruire cette deformation, l'amplication
des photo-electrons primaires en impulsions electroniques dans les photomultiplicateurs, et en-
n la lecture, la numerisation et la transmission de ces signaux electroniques par le systeme
d'acquisition des donnees. En plus de cette transformation d'un evenement en un ensemble de
signaux electroniques, il faut simuler les dierents bruits de fond qui viennent se superposer :
bruit de fond optique environnemental et bruit electronique.
4.3.1.1 Developpement des traces chargees et rayonnement

Cerenkov
La propagation des traces chargees dans un telescope a neutrinos n'est pas chose evidente, du
fait, a la fois des dimensions du detecteur et des energies tres hautes des particules qui entrent
en jeu. Pour un evenement traversant de 100TeV, par exemple, il faut suivre le muon sur des
distances de plusieurs kilometres et tenir compte aussi delement que possible de toutes les
uctuations liees aux pertes d'energie catastrophiques. Celles-ci donnent lieu a de nombreuses
cascades, parfois d'energie superieure au TeV, le long de la trace du muon. Or la longueur
totale de trace chargee, au-dessus du seuil

Cerenkov, dans une cascade electromagnetique ou
hadronique, est proportionnelle a l'energie (avec un facteur L
tot
=E ' 5mGeV
 1
, ce qui signie
que pour une cascade de 1TeV il faut suivre environ 5km de traces chargees). Le nombre
d'interactions et de desintegrations secondaires intervenant dans l'evenement est donc tres
eleve, ce qui implique des contraintes severes sur les programmes de simulation en termes de
rapidite et de precision
4
.
L'outil standard de simulation dans la physique experimentale des hautes energies est
GEANT [143]. C'est un programme complexe qui permet non seulement la propagation
des muons, mais aussi le developpement des cascades electromagnetiques et hadroniques, la
generation des photons

Cerenkov et leur suivi dans un milieu quelconque. Le prix de cette
generalite est, a la fois, un manque de precision dans la propagation et des temps de calcul
prohibitifs a tres haute energie.
De plus, les parametrisations des sections ecaces introduites dans la librairie GEANT-
3.21 [143], bien adaptees pour des traces en dessous d'environ 10TeV, se revelent incorrectes
4
Une erreur systematique dans le traitement d'une interaction risque d'e^tre grandement ampliee a cause des
nombreuses interactions successives au cours de la propagation.
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a plus haute energie. Un travail entrepris dans le cadre de la collaboration ANTARES a per-
mis d'extrapoler ces parametrisations, sur la base d'hypotheses theoriques raisonnables [110].
Ces extrapolations ont ete adoptees par la collaboration GEANT-4 et seront incluses dans la
prochaine version de GEANT. Elles remplacent, au sein des outils de simulation d'ANTARES,
les valeurs prises par defaut dans la librairie GEANT-3.21.
La collaboration dispose, a ce jour, de trois programmes fondes (dans des proportions vari-
ables) sur GEANT-3.21 ainsi modie :
 GEASIM [144] est un programme developpe par la collaboration ANTARES et fonde
entierement sur GEANT ; le programme peut suivre completement toutes les particules
secondaires, jusqu'au seuil

Cerenkov, ou bien jusqu'a des seuils denis par l'utilisateur ;
il peut aussi simuler de maniere simpliee chaque cascade electromagnetique en suivant
la methode et les parametrisations exposees au paragraphe 4.3.2.1, tout en simulant les
cascades hadroniques et les muons en detail ; les photons sont engendres le long de chaque
trace et \propages" analytiquement jusqu'aux photomultiplicateurs en considerant leur
absorption dans l'eau, et en negligeant leurs diusions potentielles.
 DADA [111] utilise une methode et des parametrisations similaires a celles exposees au
paragraphe 4.3.2.1 pour toutes les cascades electromagnetiques et hadroniques, et ne simule
en detail que les muons ; comme avec GEASIM, les photons sont \propages" analytique-
ment jusqu'aux photomultiplicateurs en considerant leur absorption et en negligeant leur
diusion dans l'eau ; le format de donnees n'est pas compatible avec celui de GENNEU,
c'est pourquoi nous n'avons pas retenu ce programme pour la simulation des evenements
contenus a une cascade.
 KM3 [145] est surtout prevu pour les evenements muoniques traversants (c'est pour cela
que nous n'avons pas retenu ce programme pour la simulation des evenements contenus a
une cascade) ; il simule la propagation des muons en utilisant MUSIC [147] (un programme
specique pour la propagation des muons) ; les cascades electromagnetiques ou hadroniques
occasionnees par les pertes stochastiques d'un muon sont considerees comme ponctuelles ;
des distributions spatiales et temporelles du rayonnement

Cerenkov sont tabulees, pour
les muons et les cascades, en fonction de l'energie et de la distance du module optique, en
tenant compte de l'absorption et de la diusion de la lumiere dans l'eau.
Dans tous ces programmes, les modules optiques sont consideres comme \ponctuels", mais avec
une certaine ecacite de detection, qui tient compte des transmissivites du verre, du gel et de la
cage, de l'aire, de l'ecacite de collection et de l'ecacite quantique de la photocathode, et enn
de la reponse angulaire du module optique. En eet, pour un ux 

() de photons arrivant
sous l'angle d'incidence 
i
sur un module optique, le nombre moyen de photons convertis en
photoelectrons peut se calculer par la formule suivante :
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W
Verre
et L
Verre
() (respectivementW
Gel
et L
Gel
()) sont l'epaisseur et la longueur d'absorption
du verre (respectivement du gel). T
cage
est la transmissivite de la cage. QE(), S
e
PM
sont
l'ecacite quantique et la surface eective de la photocathode (qui rassemble en une seule
mesure l'aire nominale et l'ecacite de collection). (
i
) est la reponse angulaire du module
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optique. Le nombre entier eectif de photo-electrons suit une distribution de Poisson autour
de cette moyenne. Les modules optiques etant supposes ponctuels et avec une optique parfaite,
le temps d'arrivee sur l'anode de chaque photo-electron concide avec le temps d'arrivee sur la
photocathode du photon correspondant. Cette approximation trop forte sera corrigee par la suite
en tenant compte d'une dispersion des temps de transit (en me^me temps que des uctuations
de gain). En attendant, cette liste de temps d'arrivee parfaits et d'amplitudes entieres constitue
la sortie des programmes GEASIM, DADA, KM3.
Pour la simulation detaillee des evenements contenus a une cascade, nous avons
choisi GEASIM, avec un seuil de 500MeV, au-dela duquel les cascades electro-
magnetiques sont parametrisees (a plus basse energie, elles sont entierement simulees). Les
temps de calcul
5
par evenement, avec GEASIM, pour les evenements 
e
N cc et N cn utilises
au chapitre 5, sont approximativement les suivants : 0:7s a 100GeV, 4 s a 1TeV, 30 s a 10TeV,
120s a 100TeV, 880 s a 1PeV, 1300 s a 10PeV.
4.3.1.2 Simulation du bruit optique
Au paragraphe 3.5.1.1, nous avons vu qu'il y a deux types de bruit optique : un bruit continu
et des pics d'activite bioluminescente. Ces derniers sont faciles a reconna^tre : ils ont des durees
de l'ordre de la seconde, sont tres intenses (de l'ordre du MHz) et localises. Ils seront donc
facilement ltres au niveau de l'electronique.
En ce qui concerne le bruit de fond continu, il aecte tous les evenements qui declenchent
l'acquisition de donnees et il faut l'inclure correctement au niveau des donnees simulees. Sur
chaque module optique, les signaux physiques seront donc melanges avec des signaux de bruit a
1 photoelectron. Ces signaux de bruit sont completement decorreles (voir le paragraphe 3.5.1.1
et [148]), les seules concidences simulees etant des concidences fortuites.
4.3.1.3 Deformation par le courant et alignement
Comme nous l'avons vu au paragraphe 3.5.3.5, le detecteur est souple et soumis en perma-
nence a l'action des courants sous-marins qui deforment les lignes (inclinaison, courbure, tor-
sion) et deplacent donc les modules optiques. An de reconstruire correctement les evenements
physiques, il est indispensable de conna^tre susamment bien les positions et orientations de
tous les modules optiques (lorsque les courants sont forts, les deplacements peuvent attein-
dre plusieurs metres et les inclinaisons quelques degres). Nous avons vu que la collaboration
ANTARES prevoit pour cela un systeme de contro^le lent utilisant des balises acoustiques, des
inclinometres et des compas.
Le programme GENDET [149], qui est utilise pour engendrer dierentes geometries de
detecteurs, permet non seulement de creer des detecteurs generiques non deformes, mais aussi de
creer dierentes versions deformees de ces detecteurs sous l'action des courants. Le programme
ALIGNSIM [150] permet de simuler les donnees du systeme de contro^le lent (inclinometres,
compas et hydrophones) sur la base du detecteur reel (c.-a-d. deforme) et des precisions sup-
posees des mesures (en supposant des erreurs gaussiennes). Le programme ALIGNRECO [150]
permet de reconstruire la forme des lignes et les positions et orientations des modules optiques,
sur la base du detecteur theorique non deforme et des donnees du contro^le lent. Les premieres
etudes [150] avec cette cha^ne de simulation de l'alignement montrent que dans des conditions
5
En secondes CPU, pour des machines HP-UX 10.20 equipees d'un processeur PA-8000.
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realistes ou me^me pluto^t pessimistes, la precision de mesure des positions des modules optiques
est meilleure que 5 cm (ce qui est petit devant les dimensions des photocathodes), la precision
de mesure de leurs orientations est meilleure que 0:2

(ce qui est petit par rapport a la reponse
angulaire des modules optiques), enn la resolution angulaire du telescope pour des muons de
1TeV traversants n'est quasiment pas degradee (la mediane devient 0:20

contre 0:17

pour le
cas ideal). Cependant, l'interface entre cette cha^ne de simulation de l'alignement et la recon-
struction des evenements contenus a une cascade n'est pas encore ecrite. Nous supposerons, sur
la base de l'etude que nous venons de mentionner, que la prise en compte des erreurs d'alignement
spatial ne devrait pratiquement pas degrader les performances de reconstruction des evenements
contenus a une cascade.
Malheureusement, il nous faut e^tre plus prudent en ce qui concerne les erreurs possibles
d'alignement temporel (c.-a-d. les erreurs de synchronisation de toutes les horloges). Les
dierents systemes de calibration temporelle et les outils de simulation de la synchronisation
sont encore en cours de developpement. Toutefois, nous verrons au paragraphe 4.5 que les infor-
mations temporelles sont beaucoup moins cruciales pour les evenements contenus a une cascade
qu'elles ne le sont pour les evenements non contenus. En eet, la direction et l'energie d'une
cascade contenue sont reconstruits principalement gra^ce aux informations d'amplitude, tandis
que la direction d'un muon est reconstruite principalement gra^ce aux temps d'arrivee du co^ne

Cerenkov.
4.3.1.4 Simulation des photomultiplicateurs et de l'electronique
Pour completer la simulation, il nous faut prendre en compte les uctuations de gain des
phototubes et leur resolution temporelle nie. Il faut egalement tenir compte de la precision en
charge et en temps de l'electronique de lecture, ainsi que de sa capacite a separer des impulsions
successives proches.
Une simulation realiste des photomultiplicateurs et de l'electronique [151] est encore en
cours de developpement au sein de la collaboration ANTARES. En attendant, nous pouvons les
simuler de maniere simpliee en suivant la methode et les approximations decrites aux para-
graphes 4.3.2.3, 4.3.2.4, 4.3.2.7 et 4.3.2.8. De plus le systeme d'acquisition des donnees et de
declenchement n'est pas encore totalement deni. Les programmes de reconstruction utilisent
donc des evenements tels qu'ils apparaissent a la sortie d'un photomultiplicateur, sans simula-
tion de la logique de declenchement et de l'electronique d'acquisition. Les performances prevues
de l'electronique [133] (precisions en charge et en temps nettement meilleures que les resolutions
intrinseques des photomultiplicateurs) nous permettent cependant de supposer que sa prise en
compte ne devrait pas entra^ner de serieuse degradation des resultats.
4.3.2 Simulation simpliee et parametrisations
Comme nous l'avons vu en 2.3, parmi les dierents types d'evenements, on peut distinguer,
en particulier, la topologie a \une cascade" qui rassemble des evenements 
e
N cc, N cn,


N cc (dans certains cas) et des evenements avec resonance. On peut aussi considerer que
les gerbes electromagnetiques et hadroniques seront non distinguables. Ainsi, nous pouvons
faire l'hypothese, dans un premier temps, que tous les evenements avec une cascade seule
doivent ressembler a de pures gerbes electromagnetiques.
Donc, pour etudier la possibilite de les reconstruire, nous avons developpe une simulation
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simpliee
6
en faisant l'hypothese que le rayonnement

Cerenkov emis par les pro-
duits de l'interaction du neutrino est exactement egal au rayonnement moyen emis
par une gerbe purement electromagnetique d'energie equivalente. Une telle simulation
simpliee, que nous allons decrire plus en detail ci-apres, permet un gain de temps considerable
7
par rapport a une simulation complete, au prix d'une sous-estimation de toutes les uctua-
tions (dispersion angulaire, quantite de photons, temps d'emission : : : ) et donc au prix d'une
surestimation des performances.
C'est pourquoi nous l'avons mise en place essentiellement en vue de mettre au point les algo-
rithmes de reconstruction, a la suite de quoi nous avons pu tester cette me^me reconstruction avec
des evenements simules en detail. Nous decrirons au paragraphe 4.5 la methode de reconstruc-
tion a laquelle nous avons abouti. Puis, au prochain chapitre, nous essaierons de caracteriser
les performances que l'on peut attendre d'une certaine geometrie de telescope a neutrinos, sur
la base de simulations completes, pour la detection des 
e
. Cependant, la simulation simpliee
nous servira tout de me^me a extrapoler ces resultats pour des geometries a grand nombre de
photomultiplicateurs envisageables dans le cadre du projet de km
3
(paragraphe 5.7.2), et a
caracteriser la capacite de rejet des muons atmospheriques avec une cascade de haute energie
(evenements du type 2.5.1.2, dont le rejet est etudie au paragraphe 5.5.5). En attendant, nous
allons decrire en detail les hypotheses et methodes de cette simulation simpliee.
4.3.2.1 Echantillonage longitudinal de la cascade
Pour chaque evenement une longueur de cascade est calculee suivant l'equation 2.15 (para-
graphe 2.2.5.3). Cette longueur totale est divisee en pas de 30 cm ( 1ns), les photons

Cerenkov
etant supposes partir du milieu de chacun de ces pas (la dispersion radiale est negligee) avec un
temps d'emission correspondant a l'hypothese que la gerbe se propage a la vitesse c (gure 4.8).
Le nombre total de photons

Cerenkov emis est calcule suivant la formule :
N
tot

=
dN

dl

dl
tot
dE
E (4.5)
ou
dN

dl
= 34 000 m
 1
est le nombre de photons

Cerenkov emis par metre de trace chargee
(integre entre 300nm et 600nm (2 eV a 4 eV) (voir 2.2.7)),
dl
tot
dE
= 4:9mGeV
 1
est la longueur
totale de trace chargee au-dessus du seuil

Cerenkov dans la cascade par unite d'energie (d'apres
des simulations detaillees ([111] p93) utilisant GEANT-3.21 ([143])).
Ensuite, pour chaque pas, on peut calculer le nombre de photons emis vers chaque mod-
ule optique en ponderant le nombre total N
tot

par les distributions longitudinale et angulaire
suivantes (representees sur la gure 4.9) :
 la distribution longitudinale des traces chargees et donc du rayonnement

Cerenkov peut
e^tre ajustee ainsi :
x
long
(E; z) =
1
N

@N

@z
(E; z) = b
1
(b
1
z)
a 1
 exp( b
1
z)
 (a)
(4.6)
avec b
1
=
b
L
rad
, b = 0:633 , L
rad
= 0:358m , a = 2:03 + 0:604  ln(
E
1GeV
) , z et @z en
metres (voir [111] gure 7.48A p88).
6
Cette simulation simpliee remplace a la fois la simulation de l'interaction (cinematique et hadronisation) et
la simulation standard de la reponse du detecteur.
7
Un facteur  20 en dessous du TeV et  400 au-dessus du PeV.
4.3 Simulation de la reponse du detecteur 99
ph
ot
on
s é
m
is
θ
θ
ph
oto
ns 
ém
is
ν
i
Rdz
L
z
em
modules optiques
ligne
Figure 4.8: Denitions des notations employees pour la simulation simpliee.
 la distribution angulaire des photons emis par unite d'angle solide peut e^tre ajustee par la
fonction :
x
ang
() =
1
N

@N

@

() =
3
X
i=1
x
i
 exp
 
 




   
c

i
+ 
i
(   
c
)




i
!
(4.7)
avec 
c
= 41:27

,  en degres , @
 en steradians ,
x
1
= 0:8021sr
 1
, 
1
= 2:33

, 
1
=  0:068 ,
x
2
= 0:1247sr
 1
, 
2
= 17:6

, 
2
= 0:401 ,
x
3
= 0:1200sr
 1
, 
3
= 23:6

, 
3
=  0:768 ,
(voir [111] tableau 7.7 p89, les parametres sont quasiment constants au-dessus de 10GeV,
et sensiblement les me^mes pour les gerbes electromagnetiques et hadroniques).
N.B. : D'une part, cette double parametrisation suppose que les distributions angulaires et
longitudinales sont independantes. D'autre part, le temps d'emission est suppose egal a z=c sans
dispersion.
Avec les equations 4.5, 4.6 et 4.7, on peut calculer le nombre de photons emis du pas de
longueur dz situe a la position longitudinale z, vers un module optique vu sous un angle solide
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Figure 4.9: Distributions longitudinale (a) et angulaire (b) normalisees de la lumiere

Cerenkov emise
(notations du texte). Les histogrammes correspondent a des moyennes sur 20 cascades electromagne-
tiques de 10TeV simulees. Les courbes montrent les ajustements faits avec les equations 4.6 et 4.7.
d
 autour de l'angle  par rapport a la direction de la gerbe :
dN

(E; z; dz; ; d
) = N
tot

(E)  x
long
(E; z)  dz  x
ang
()  d
 (4.8)
4.3.2.2 Probabilite de donner un photo-electron
Une fois connu le nombre de photons

Cerenkov emis d'un point donne vers un module
optique donne, il nous faut tenir compte des absorptions dans l'eau
8
, le verre et le gel, et de la
reponse angulaire, la surface eective et l'ecacite quantique de la photocathode. En notant
peprob(R; 
i
) le nombre moyen de photo-electrons produits par un photon

Cerenkov dans un
photomultiplicateur situe a une distance R et oriente selon un angle 
i
par rapport a la direction
du photon incident, on peut ecrire :
peprob(R; 
i
) =
R
600nm
300nm
1

2
e
 
R
L
abs
()
e
 
W
Verre
L
Verre
()
e
 
W
Gel
L
Gel
()
QE()d
R
600nm
300nm
1

2
d

S
e
PM
S
MO
 (
i
) (4.9)
L'integration est faite entre 300nm et 600nm pour obtenir une moyenne sur le spectre

Cerenkov des eets qui dependent de la longueur d'onde. R et L
abs
() (respectivement W
Verre
8
La diusion dans l'eau est ici negligee. Si elle ne l'etait pas, il faudrait non seulement utiliser une longueur
d'attenuation inferieure a la longueur d'absorption, mais il faudrait aussi tenir compte de la probabilite non nulle
qu'un photon emis dans une direction dierente soit diuse vers le module optique. Ceci sort du cadre d'une
simulation simpliee.
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et L
Verre
(), puis W
Gel
et L
Gel
()) sont l'epaisseur et la longueur d'absorption de l'eau (re-
spectivement du verre, puis du gel). QE(), S
e
PM
et (
i
) sont l'ecacite quantique, la surface
eective et la reponse angulaire de la photocathode et S
MO
la surface normale du module optique
(celle prise en compte dans le calcul de d
).
Tous ces eets qui dependent de la distance, l'angle d'incidence et la longueur d'onde peuvent
e^tre bien approches ainsi (voir [148] equations (3) et suivantes) :
peprob(R; 
i
)  a
e
e
 
R
b
e
L
0
abs

S
e
PM
S
MO

1
N
(a
0
+ a
1
x+ a
2
x
2
+ a
3
x
3
+ a
4
x
4
) (4.10)
avec a
e
= 0:12, b
e
= 0:65, L
0
abs
= 55m est le maximum de la longueur d'absorption dans
l'eau (vers 470nm), x  
i
+ 

Cerenkov
+ 
s
, 
s
etant une correction systematique provenant
des mesures de la reponse angulaire [152]. Pour les photomultiplicateurs de 10" de Hamamatsu
(modele R7081-20), S
e
PM
= 440 cm
2
, N = 84, a
0
= 59:115, a
1
= 0:52258, a
2
= 0:60944 10
 2
,
a
3
=  0:16955 10
 3
, a
4
= 0:60929 10
 6
, x  
i
+ 58

.
4.3.2.3 Amplitude du signal
L'amplitude theorique du signal est alors donnee par :
a
th
= dN

(E; z; dz; ; d
)  peprob(R; 
i
) (4.11)
Si l'on suppose que la reponse en charge du photomultiplicateur est lineaire (voir paragraphe
4.3.2.8 pour une simulation de la saturation), elle est alors dispersee autour de cette amplitude
theorique selon une distribution de Poisson (a
th
! n
pe
) et une distribution normale (n
pe
! a
m
)
de variance 
2
a
= 
2
spe
n
pe
, ou 
spe
est la variance mesuree pour des signaux a un photo-electron
(Single PhotoElectron) et a
m
l'amplitude mesuree. Pour les photomultiplicateurs de 10" de
Hamamatsu, 
spe
=30%.
4.3.2.4 Temps d'arrivee
Le temps d'arrivee theorique de ces photo-electrons est t
th
= t
0
+
z
c
+
n
c
R. Le temps d'arrivee
mesure est disperse autour de cette valeur theorique selon une distribution normale (t
th
! t
m
)
de variance 
2
t
=

2
TTS
a
m
. 
TTS
est l'ecart-type de la dispersion des temps de transit (Transit Time
Spread) pour des evenements a photo-electron unique. Pour les photomultiplicateurs de 10" de
Hamamatsu, 
TTS
= 1:26ns.
4.3.2.5 Bruit de fond optique continu
Le bruit de fond optique du^ a la radioactivite naturelle (du potassium 40 en particulier) et a
une bioluminescence de fond est simule avec un certain taux de comptage (en general, nous avons
adopte la valeur de 40 kHz), en supposant qu'il n'engendre que des signaux a un photo-electron
et avec la me^me dispersion en amplitude 
spe
=30%. Le bruit intrinseque des modules optiques
est neglige.
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4.3.2.6 Cascade occasionnee par un muon
Nous avons vu au paragraphe 2.5.1 que des evenements ou un muon atmospherique tra-
verse le detecteur en occasionnant une cascade de haute energie par rayonnement de freinage
constituaient un bruit potentiel. Nous avons vu ensuite au paragraphe 2.6 que l'abondance du
ux de muons atmospheriques combinee avec la faible probabilite d'interaction a grand trans-
fert d'energie resultait en un taux de bruit potentiel jusqu'a  2000 fois plus important que le
taux de bruit de fond du^ aux neutrinos atmospheriques. Par exemple, entre 100GeV et 1TeV,
le taux de bruit de fond du^ aux muons atmospheriques est 1:4  10
9
km
 3
an
 1
, soit environ
1:2  10
8
an
 1
dans un detecteur d'un millier de photomultiplicateurs tel que celui decrit au
paragraphe 3.5.3. Un tel nombre d'evenements necessiterait un temps de calcul pro-
hibitif
9
si nous options pour une simulation complete. La simulation simpliee, decrite
ci-dessus, legerement modiee pour tenir compte de la trace du muon, va nous servir a car-
acteriser quantitativement le rejet de ce bruit de fond. La seule modication a apporter est
d'ajouter, sur chaque module optique, les photons provenant de la trace du muon.
Nous ferons l'hypothese que les pertes stochastiques le long de la trace sont quasi-continues,
parfaitement alignees et immediates (ce qui signie que chaque unite de longueur de la trace
emet le me^me nombre de photons

Cerenkov, et que tous ces photons sont emis en me^me temps
et uniquement sous l'angle

Cerenkov). Ainsi, pour chaque module optique, on peut identier
l'unique point sur la trace tel que l'angle d'emission soit 
c
. Le nombre de photons emis de ce
point vers ce module optique et le nombre moyen de photo-electrons recus sont alors :
dN


(E

) = N
0


1m
R sin 
c
 (1 +
E

E
c
) (4.12)
a

th
= dN


(E

)  peprob(R; 
i
) (4.13)
ou E
c
= 1TeV est l'energie critique du muon dans l'eau (voir paragraphe 2.2.5.1), N
0

est
ajuste de maniere que le nombre de photo-electrons recus sur un photomultiplicateur situe a 1m
de la trace et oriente a 42

par rapport a celle-ci (c'est-a-dire que les photons

Cerenkov sont en
incidence normale), pour un muon au minimum d'ionisation, reproduise les donnees mesurees.
Pour les photomultiplicateurs de 10" de Hamamatsu on mesure 52 3 pe [152]. Cette mesure
implique que N
0

= 1505 photons. Le facteur 1m=R sin 
c
tient compte de l'angle solide par
rapport a ces conditions de normalisation.
Il nous reste a preciser l'energie du muon E

. Nous avons choisi de supposer une energie
constante le long de la trace egale a l'energie de gerbe E
amont

= E
aval

= E
gerbe
. Bien entendu
on devrait avoir E
amont

= E
aval

+E
gerbe
, mais plusieurs raisons justient ce choix :
 Pour une energie de gerbe donnee, les evenements les plus frequents sont ceux
pour lesquels l'energie du muon en amont est de l'ordre de celle de la cascade.
En eet, quand l'energie du muon est nettement plus grande que celle de la cascade, la
decroissance du ux de muons au niveau du detecteur l'emporte sur l'augmentation de la
section ecace du rayonnement de freinage (le produit diminue en E
 3:6

).
 Ce sont egalement les evenements les plus dangereux car plus grand est le rapport
E
gerbe
=E

, plus grande est la probabilite d'identier a tort l'evenement comme une cascade
seule au lieu d'une trace traversant le detecteur.
9
Environ 900 jours a plein temps pour une machine HP-UX 10.20 equipee d'un processeur PA-8000.
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 D'autre part, les evenements pour lesquels le muon perd la majeure partie de
son energie sont rares car la section ecace dierentielle tombe tres rapidement quand
(1  v) = E
aval

=E
amont

devient petit devant 1 [110].
D'ou le choix E
amont

 E
aval

 E
gerbe
que l'on a simplie en E
amont

= E
aval

= E
gerbe
.
Les me^mes dispersions en amplitude et en temps de transit sont appliquees aux amplitudes
et temps d'arrivee theoriques des signaux en provenance du muon par rapport a ceux provenant
de la cascade.
4.3.2.7 Regroupement des coups successifs
Ainsi simulee, une cascade est une succession de pas, chacun donnant un coup (c.-a-d. une
impulsion lumineuse) sur chaque module optique. Le bruit optique continu et un eventuel muon
peuvent rallonger la liste des impulsions. Si deux
10
coups successifs sont trop proches en temps,
ils sont regroupes en sommant leurs amplitudes mesurees et en gardant le temps d'arrivee du
premier (le plus en avance). Nous utiliserons en general un temps de regroupement de 1ns qui
surestime les capacites des photomultiplicateurs et de l'electronique a separer les coups successifs,
mais nous ferons aussi la comparaison en utilisant un temps de regroupement de 30ns qui, au
contraire, sous-estime les capacites du detecteur (la duree des impulsions en charge a la sortie
est en general comprise entre 10 et 20ns, mais l'implementation precise de l'electronique de
lecture et sa capacite a separer les coups successifs ne sont pas encore xes). Nous noterons t
reg
ce temps de regroupement des coups successifs.
4.3.2.8 Saturation
Une simulation simpliee de la saturation est implementee, apres regroupement des coups
successifs, en supposant qu'en deca d'une certaine valeur n
sat
pe
, l'amplitude mesuree a
m
est par-
faitement respectee, tandis qu'au-dela elle est saturee a cette valeur maximale (si a
m
 n
sat
pe
)
a
m
! a
sat
m
= n
sat
pe
). Nous utiliserons en general des simulations sans saturation (n
sat
pe
=1), mais
nous ferons aussi la comparaison en utilisant une saturation a 50 pe.
Lors de cette simulation simpliee, nous nous contenterons de cette description elementaire
des photomultiplicateurs et de l'electronique.
10
Evidemment, si un troisieme coup arrivant juste apres est encore tres proche du premier, il est regroupe avec
les deux autres de la me^me maniere, etc.
104 Outils de simulation et de reconstruction
4.4 Declenchement
Dans la suite, nous ferons une distinction entre trois niveaux de selection des coups (a
ce niveau-la, ils sont regroupes si necessaire et eventuellement satures) :
 niveau 0 ! tous les coups avec a
m
 a
seuil1
= 0:5pe (c'est le minimum : les coups dont
l'amplitude est inferieure a 0:5pe sont ignores)
 niveau 1 ! seulement les coups en concidence locale (c.-a-d. tels qu'il existe un autre
coup a moins de 15ns sur le me^me etage de photomultiplicateurs) et/ou de forte amplitude
(c.-a-d. a
m
 a
seuil2
= 3pe)
 niveau 2 ! seulement les coups de forte amplitude (c.-a-d. a
m
 a
seuil2
= 3pe)
Cette distinction est necessaire pour que le declenchement du systeme et l'algorithme de
reconstruction puissent gerer les coups aleatoires du^s au bruit de fond optique continu. D'une
maniere generale, nous dirons d'un module optique, d'un etage, ou d'une ligne, qu'il est touche
s'il a enregistre au moins un coup de niveau  0, et selectionne s'il a enregistre au moins un
coup de niveau  1. Le niveau du bruit de fond optique pour les coups selectionnes est 500 fois
plus bas que pour les coups de niveau 0 (typiquement 80Hz contre 40 kHz par module optique).
L'implementation precise du declenchement du systeme localement, c.-a-d. au niveau
du detecteur, n'est pas encore vraiment xee. Cependant, il sera fonde sur les niveaux
de selection ci-dessus et devra realiser un compromis entre les deux contraintes suivantes. Le
declenchement du systeme devra e^tre a la fois susamment selectif pour ne pas
encombrer le ca^ble de connexion a la co^te, et susamment eclectique pour couvrir tous
les dierents canaux de physique envisages et ne pas laisser passer des evenements interessants.
Par exemple, les evenements reconstructibles les plus frequents seront les muons atmospheriques
descendants avec une frequence typique de l'ordre de quelques kHz pour un seuil de 10 GeV
(minimum pour toucher plusieurs etages) et une surface de 0.1 km
2
. Alors que le bruit de fond
optique continu represente un grand nombre de signaux aleatoires a un photo-electron, avec une
frequence typique de quelques dizaines de kHz par module optique, soit une frequence globale de
quelques dizaines de MHz pour un detecteur a 1000 modules optiques. Ainsi, pendant plusieurs
centaines de microsecondes entre deux evenements physiques, le detecteur ne captera que des
signaux non correles qu'il faut oublier, sous peine de saturer la bande-passante du ca^ble de
connexion a la co^te.
En revanche, les evenements reconstructibles potentiellement interessants en
termes de physique peuvent impliquer des conditions de declenchement tres
variees. Par exemple, une supernova ayant lieu a quelques kiloparsecs pourrait se reveler
par un tres grand nombre de 
e
d'une dizaine de MeV occasionnant un large exces de coups
aleatoires pendant une dizaine de secondes par rapport au bruit de fond optique continu. Cela
necessite une condition de declenchement sur la frequence globale des coups au-dessus d'un
certain seuil. D'un autre co^te, un muon quasi-vertical pourrait se reveler au-dessus du bruit
de fond optique par un minimum d'etages selectionnes sur la me^me ligne pendant une fene^tre en
temps correspondant a la longueur de ligne parcourue a la vitesse c. Un muon non vertical
ou une cascade de haute energie reclamera une condition de declenchement tri-dimensionnelle
comme un minimum d'etages touches, parmi lesquels un minimum sont selectionnes, le tout
etant reparti sur un minimum de lignes, pendant une fene^tre en temps correspondant a la
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distance maximale dans le detecteur parcourue a la vitesse c=n.
Mais revenons speciquement aux evenements qui nous interessent dans ce travail, a
savoir les cascades contenues. Une cascade de haute energie represente un depo^t d'energie
et une emission de photons si importants que l'information disponible est largement tri-
dimensionnelle et abondante. Ces evenements necessitent une condition de declenchement
tri-dimensionnelle. La condition que nous avons choisie sera justiee au paragraphe 5.2 ; la
voici :
Sur une fene^tre en temps de 5s,
D-1 le nombre d'etages selectionnes (niveau  1) est  5
ET
D-2 le nombre de lignes selectionnees (niveau  1) est  3
En pratique, dans la simulation, cette condition determine juste le declenchement de la
reconstruction (simplement pour eviter de perdre du temps de calcul en essayant de reconstruire
des evenements manquant d'information). Alors que, dans le cadre d'une prise de donnees
reelles, il faudra separer une condition de declenchement du systeme d'acquisition des donnees
(qui devra e^tre polyvalente et installee localement au niveau du detecteur) et une condition
d'analyse d'un lot de donnees enregistrees (qui devra e^tre informatique, non necessairement en
temps reel, et qui devra determiner quelle(s) reconstruction(s) essayer).
4.5 Reconstruction
Avec les distributions d'impulsions lumineuses sur les dierents photomultiplicateurs touches
du detecteur, il nous faut reconstruire sept parametres (paragraphe 4.2.1) : l'energie E,
la position et le temps de l'interaction x; y; z; t et la direction ; . Ceci peut e^tre fait
en deux etapes : un preajustement fait d'algorithmes simples et grossiers mais rapides, utilisant
uniquement les coups selectionnes de niveau 1 ou 2, suivi d'un ajustement plus precis, utilisant
les informations temporelles, spatiales et d'amplitudes de tous les modules optiques, qu'ils soient
touches ou non.
La raison d'e^tre du preajustement est d'obtenir une approximation susamment bonne
des vrais parametres pour eliminer assez precisement les coups du^s au bruit de fond tout en
conservant une grande partie des coups du signal an de pouvoir faire un ajustement avec une
bien meilleure approximation et obtenir une bonne resolution sur tous les parametres. Pour
cela, chaque etape du preajustement utilise uniquement les coups de niveau 1 ou 2, an d'eviter
autant que possible les coups indesirables.
Cependant, l'ensemble de ces coups selectionnes contient une part due au bruit (deux
desintegrations de potassium 40 peuvent donner deux coups en concidence fortuite, par exem-
ple) qui risque d'impliquer des divergences dans la procedure du preajustement puisque celui-ci
consiste en une minimisation d'une fonction de 
2
et puisqu'une concidence fortuite peut inter-
venir n'importe ou, n'importe quand. Donc des coupures grossieres sont introduites des
le debut pour ltrer les coups indesirables.
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Par ailleurs, les processus de minimisation utilises dans le preajustement necessitent des
points de depart, que nous appellerons estimations premieres et que l'on obtiendra par de
simples calculs analytiques (des sommes ponderees).
En sortie du preajustement, quand on dispose d'une estimation pluto^t bonne des sept
parametres, on peut alors construire un ltrage plus n et l'appliquer a tous les coups de
niveau 0 en vue d'eectuer un ajustement avec beaucoup plus d'information, en par-
ticulier en utilisant l'information des modules optiques non touches.
Nous utiliserons les indices
est
,
pf
et
f
pour designer les valeurs des parametres apres
l'estimation premiere, le preajustement (pret en anglais) et l'ajustement (t). Nous regrouper-
ons souvent les variables x; y; z; t en xyz ou xyzt pour designer une position ou une position
et un temps, et ;  en  pour designer la direction. L'indice
i
designera un coup parmi la
selection utilisee et
MO
ou
MO
i
le module optique concerne. Nous noterons
P
s
pe
la somme des
amplitudes de tous les coups selectionnes.
Comme nous l'avons justie ci-dessus, plusieurs ltrages des coups sont necessaires des le
debut puis entre dierentes etapes du processus de reconstruction. Le principe etant toujours le
me^me, nous commencerons par decrire cela avant d'expliquer le preajustement puis l'ajustement.
4.5.1 Filtrage du bruit de fond optique continu
Le ltrage du bruit de fond optique continu doit e^tre adapte a la topologie des evenements
que l'on essaye de reconstruire. Or, comme nous le verrons aux paragraphes 4.5.2.2 puis 5.3.2, les
temps d'arrivee des photons correspondant au signal doivent e^tre compatibles avec l'hypothese
d'une onde lumineuse spherique, a quelques dizaines de nanosecondes pres (au maximum).
Ainsi, des qu'on dispose d'une estimation de la position et du temps de la cascade, on peut
calculer pour chaque module optique touche le temps prevu d'arrivee du signal pour eliminer
les coups qui sont en net decalage temporel avec cette hypothese. Plus juste sera
l'estimation, mieux nous pourrons cerner les coups du signal pour eliminer les autres.
Cependant, il faut faire attention a ne pas supprimer trop d'informations, et ce pour
deux raisons. La premiere, la plus evidente, est qu'il faut garder un maximum des coups
provenant de la cascade pour la reconstruire avec la meilleure precision possible. La seconde, la
plus delicate, intervient quand il s'agit de ne pas confondre une cascade provenant d'un
muon atmospherique avec une cascade provenant de l'interaction d'un neutrino. En
eet, si l'on supprime tous les coups qui ont un decalage temporel superieur a 100ns (par ex-
emple) avec l'hypothese d'une onde spherique, on perd toute l'information sur le muon qui nous
permettrait de rejeter l'evenement en question comme etant probablement du bruit de fond du^
a un muon atmospherique.
Le compromis que nous avons deni permet de ne pas e^tre ge^ne par le bruit de fond
optique continu, tout en gardant susamment d'information pour rejeter ecacement les cas-
cades provoquees par les muons atmospheriques. Il s'agit de supprimer un nombre de coups
precis qui soit independant de l'evenement et ne depende que du taux de bruit optique. Pour
cela, il faut d'abord conna^tre les taux de bruit de fond optique continu attendus pendant la
fene^tre de declenchement, pour les dierents niveaux de selection
11
. Supposons par exemple
que les taux de bruit mesures de niveau 0, 1 et 2 par module optique soient R
0
bruit
= 60kHz,
R
1
bruit
= 120Hz et R
2
bruit
= 20Hz. Supposons aussi que le nombre total de modules optiques
11
Ils peuvent e^tre mesures en permanence pour tenir compte des uctuations de la bioluminescence.
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soit N
MO
= 1000 et la duree de la fene^tre de declenchement T
dec
= 5s. Supposons main-
tenant qu'on ait besoin de ltrer les coups de niveau 1 a une certaine etape de la reconstruction.
Parmi tous les coups de niveau 1 enregistres pendant la fene^tre de declenchement, on attend, en
moyenne, < N
1
bruit
>= R
1
bruit
N
MO
 T
dec
= 0:6 coups provenant du bruit de fond optique. Le
nombre entier N
1
bruit
pour un evenement donne uctue autour de cette moyenne. En admettant
que cette uctuation suive une distribution de Poisson, on peut calculer le nombre maximum
attendu dans 90% des cas N
1;max(90%)
bruit
= 2 (c.-a-d. tel que le nombre entier N
1
bruit
a une proba-
bilite egale a 0.9 d'e^tre inferieur a ce nombre maximum
12
). Le principe de notre ltrage est alors
de supprimer exactement N
1;max(90%)
bruit
= 2 coups, les plus en decalage avec l'hypothese d'une
onde spherique, se deployant a la vitesse c=n, a partir de la position et du temps estimes de la
cascade, a ce niveau de la reconstruction.
Ce principe de ltrage est applique aux dierents niveaux de selection en
plusieurs etapes qui suivent le deroulement de la reconstruction :
 Le premier ltrage est fait juste entre l'estimation premiere et le preajustement de la
position et du temps (paragraphe 4.5.2.2) ; il est applique aux coups de niveau 1 ; le point
xyzt
est
sert de reference.
 Le deuxieme ltrage est fait juste entre le preajustement de la position et du temps et
l'estimation de la direction (paragraphe 4.5.2.3) ; il est applique aux coups de niveau 2 ; le
point xyzt
pf
sert de reference ; mais il n'a de sens que si le taux de bruit de fond optique
de grande amplitude n'est pas negligeable (or dans la simulation nous l'avons neglige,
puisqu'il depend essentiellement de la radioactivite des spheres et que le detecteur prevu
sera equipe de spheres de faible radioactivite par rapport a la mer).
 Le troisieme ltrage est fait juste entre le preajustement et l'ajustement (paragraphe
4.5.3) ; il est applique a tous les coups de niveau 0 ; le point xyzt
pf
sert de reference.
4.5.2 Preajustement
Le preajustement considere separement l'energie, puis la position et le temps, et enn la
direction.
4.5.2.1 Estimation de l'energie
L'energie de la cascade peut e^tre tres simplement estimee d'apres la sommedes amplitudes
de tous les coups selectionnes (de niveau  1). Le lien entre l'energie et
P
s
pe
vient de la
proportionnalite directe entre l'energie et le nombre total de photons emis, mais en tenant
compte des photons perdus dans la nature (absorbes, non detectes, non selectionnes : : : ).
Il depend donc des parametres du detecteur (geometrie) et des photomultiplicateurs (taille,
saturation, temps de regroupement). On peut ajuster une relation entre E
vrai
et
P
s
pe
sur un
echantillon statistiquement susant d'evenements simules. Par exemple, pour la simulation
simpliee decrite au paragraphe 4.3.2, dans un detecteur correspondant a la premiere phase
d'ANTARES decrite au paragraphe 3.5.3, en negligeant la saturation et le regroupement des
12
Nous avons essaye dierentes valeurs de cette probabilite limite qui caracterise la \force" du ltrage, entre
0.5 et 0.99. Si l'on est trop doux (0.5), la reconstruction est ge^nee par le bruit ; si l'on est trop fort (0.99), la
reconstruction manque d'information sur le signal. Aucune dierence n'a ete constatee entre 0.8 et 0.95.
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coups successifs, et pour une canette de tirage reduite au volume instrumente, on obtient :
E
est
= 2:724  (
P
s
pe
)
0:947
1
2
3
4
5
6
7
8
9
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Log10(Σs   pe  )
Lo
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Figure 4.10: Interpolation pour l'estimation de l'energie, suivant les conditions decrites dans le texte.
Cet ajustement est represente sur la gure 4.10. Il donne une estimation de E bien centree
et d'ecart-type ' 0:4 (en log
10
(E), ce qui correspond a un facteur 2:5 sur E).
4.5.2.2 Estimation de la position et du temps
La methode la plus simple et la plus rapide semble e^tre la suivante. Elle est fondee sur une
approximation ponctuelle, comme si toute la lumiere etait emise du me^me point de l'espace-
temps, en se deployant comme une onde spherique a la vitesse de la lumiere dans l'eau c=n.
Cette hypothese simplicatrice peut s'ecrire sous la forme d'une fonction de 
2
a minimiser.
Mais avant cette minimisation, il nous faut une premiere estimation qui servira de point de
depart, puis un premier ltrage des coups pour eliminer ceux qui risquent de faire diverger la
procedure de minimisation (par exemple, une concidence fortuite due au potassium 40 peut e^tre
fortement decalee par rapport a l'onde spherique et donner une contribution trop importante au

2
). Cette premiere estimation de la position peut e^tre donnee par la position et le temps du
premier coup selectionne sur toute la fene^tre de declenchement. Mais pour eviter qu'il ne s'agisse
d'un coup de bruit tres en avance sur l'evenement, il nous faut verier qu'il soit compatible avec
un coup de reference dont on peut e^tre su^r qu'il provient de l'evenement. Ce coup de reference est
celui qui presente la plus forte amplitude sur toute la fene^tre de declenchement. La condition
de compatibilite est une relation de causalite : si deux coups ont la me^me cause, leur ecart
temporel doit e^tre inferieur a leur separation spatiale parcourue a la vitesse de la lumiere dans
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l'eau, a une constante pres qui est liee a la non ponctualite stricte de la cascade et a la resolution
temporelle des modules optiques. Elle peut s'ecrire :
jtj  dist(xyz; xyz
ref
) 
n
c
+ C (4.14a)
C = 2 

L
em

1 + n
c
+ 
t

(4.14b)
Le premier ltrage est decrit au paragraphe 4.5.1.
On peut alors chercher la position et le temps xyzt
pf
qui minimisent la fonction pf
2
sph
(avec
E; ;  xes) denie ainsi :
pf
2
sph
=
1
N
X
coups niveau 1
 
t
i
  dist(xyz
pf
  xyz
MO
) 
n
c
  t
pf

2
2
2
t
(4.15)
Dans le cadre de cette approximation ponctuelle, la valeur de 
t
doit e^tre constante et des essais
ont montre qu'une valeur de 2:9ns correspondait a la dispersion moyenne des temps d'arrivee
des coups (il y a en fait une dependance avec l'energie puisque la longueur de gerbe en depend,
mais nous n'en tenons pas compte ici et nous prendrons en compte cette dependance lorsqu'il
s'agira de determiner des coupures sur la valeur du 
2
). La minimisation est eectuee avec le
programme MINUIT[154].
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Figure 4.11: Resolutions spatiales et temporelle apres le preajustement, en ne gardant que les evenements
qui declenchent le systeme.
Cette methode converge vers un point situe en moyenne sur l'axe et au maximum de
developpement de la gerbe ( L
em
=3). Les resolutions spatiales et temporelle obtenues a
ce niveau-la sont presentees sur la gure 4.11, pour des evenements 
e
N cc simules suivant les
conditions decrites au paragraphe 5.1. Sont pris en compte tous les evenements qui declenchent
le systeme, mais aucune coupure n'est appliquee. L'erreur sur la position peut e^tre separee en
deux composantes, la distance du point reconstruit a l'axe vrai de la cascade (erreur radiale)
et l'ecart entre la projection perpendiculaire du point reconstruit sur l'axe et le maximum de
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developpement de la gerbe (erreur longitudinale). L'erreur temporelle est l'ecart entre le temps
reconstruit et le temps theorique ou la cascade atteint son developpement maximal. La largeur
totale a mi-hauteur de chaque pic (FWHM pour Full Width at Half Maximum) donne une idee
de la resolution que l'on peut esperer atteindre apres coupures (environ 2m ou 7ns), tandis que
l'ecart-type donne une idee de la resolution en incluant les queues (environ 20m ou 75ns).
4.5.2.3 Estimation de la direction
La methode la plus simple et la plus rapide pour avoir une estimation correcte de la direction
de la cascade semble e^tre la suivante. Elle repose sur l'estimation de la position decrite ci-dessus,
conserve l'approximation ponctuelle et suppose que la lumiere

Cerenkov issue de la cascade
est emise strictement sur un co^ne xe dont le sommet est justement ce point d'emission estime
precedemment, le demi-angle au sommet est l'angle

Cerenkov 
c
et l'axe est celui de la cascade.
En supposant que tous les photons sont emis au temps d'emission estime precedemment, et se
propagent sur ce co^ne a la vitesse de la lumiere dans l'eau c=n, les temps d'arrivees devraient
correspondre a la propagation d'une onde plane perpendiculairement a la direction
de l'evenement, et a la vitesse v
plan
= c=n  cos 
c
= c=n
2
. La densite de photons sur le plan
d'onde n'est pas uniforme mais concentree sur un cercle dont le rayon augmente avec le temps
a la vitesse c=n  sin 
c
. Cependant cette information n'est pas necessaire car l'hypothese d'une
onde plane de celerite c=n
2
sut pour estimer correctement la direction.
An d'ameliorer la qualite de cette approximation, il est important de peser chaque coup
par son amplitude, par un facteur qui tient compte de la distance et par l'ecacite angulaire du
module optique. De plus, en ne selectionnant que les coups de niveau 2 (d'amplitude superieure
a 3 pe), on obtient une distribution conique plus propre des positions des coups par rapport a
la gerbe. Tout ceci peut s'ecrire sous la forme d'une fonction de 
2
a minimiser.
Mais avant cette minimisation, il nous faut une premiere estimation qui servira de point de
depart, et un deuxieme ltrage des coups. La premiere estimation de  peut e^tre simplement
la direction moyenne des coups de niveau 2 (ponderes par leur amplitude) vus du point xyz
pf
.
Le deuxieme ltrage des coups a ete decrit au paragraphe 4.5.1.
On peut alors chercher la direction 
pf
qui minimise la fonction pf
2
plan
(avec E; x; y; z; t
xes) denie ainsi :
pf
2
plan
=
1
P
w
X
coups niveau 2
w 
 
z
i
  (t
i
  t
pf
) 
c
n
2

2
2
2
z
(4.16)
avec w = a
i
 dist(xyz
pf
  xyz
MO
)
2
=peprob, peprob est decrit au paragraphe 4.3.2.2,

z
= (t
i
  t
pf
)
c
n
sin 
c


et 

est pris egal a 10

.
Les resolutions angulaires obtenues a ce niveau-la sont presentees sur la gure 4.12, ou
nous avons separe l'erreur sur l'angle zenithal , celle sur l'azimuth  et l'ecart angulaire global
entre la direction vraie et la solution du preajustement. Comme au paragraphe precedent, les
evenements pris en compte sont les me^mes interactions 
e
N cc simulees suivant les conditions
decrites au paragraphe 5.1, en prenant tous les evenements qui declenchent le systeme, mais sans
aucune coupure. On peut voir qu'il appara^t deja sur chaque distribution un pic tres marque de
largeur totale a mi-hauteur environ 6 9

, ce qui laisse augurer d'une bonne resolution angulaire
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Figure 4.12: Resolutions angulaires apres le preajustement 4.5.2.3, en ne gardant que les evenements qui
declenchent le systeme.
nale, apres ajustement puis coupures. En revanche les queues sont tres larges, d'ou la grande
dierence entre l'ecart-type (ou la moyenne pour l'erreur angulaire globale) et la largeur du pic.
Notons egalement que l'angle zenithal est systematiquement sous-estime d'une dizaine de degres
et que la distribution de 
pf
presente un pic secondaire autour de 80

(environ deux fois l'angle

Cerenkov). Ces deux derniers defauts semblent lies a l'orientation des modules optiques vers le
bas. En eet, l'ecacite de ces derniers est meilleure pour les photons montants ou horizontaux
que pour ceux qui descendent, ce qui tend a favoriser une solution pour la direction de gerbe plus
montante que la realite ; d'autre part, une cascade dont l'angle zenithal est environ 130

donnera
un co^ne de lumiere dont la partie a peu pres horizonthale sera vue alors que la partie descendante
passera inapercue, laissant une ambigute : s'agit-il d'un evenement a 90+ 40 = 130

ou bien a
90  40 = 50

(la dierence est justement 80

)?
Ceci nous suggere qu'il faut tenir compte des modules optiques non touches pour mieux
contraindre les solutions possibles. Le ro^le que l'on souhaite voir jouer par l'ajustement est de
resserrer si possible le pic principal, de lever l'ambigute donnant le pic secondaire et le biais
systematique sur , de diminuer l'importance et l'extension des queues, mais aussi de mesurer
correctement l'energie et de fournir des estimees d'erreur sur la reconstruction permettant de
couper fortement les queues residuelles.
4.5.3 Ajustement
L'ajustement conserve l'approximation ponctuelle en xant les valeurs de x; y; z; t
(xyzt
f
= xyzt
pf
) et vise a aner l'information sur l'energie et la direction de la cas-
cade. On cherche pour cela les valeurs E
f
; 
f
; 
f
qui minimisent la fonction sf
2
decrite
ci-apres. Pour un certain essai E; ; , on peut calculer l'amplitude theorique attendue sur
chaque module optique :
a
th
= N
tot

(E)  x
ang
()  d
  peprob(R; 
i
)
avec les me^mes notations qu'au paragraphe 4.3.2.
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La fonction sf
2
a ete construite par analogie avec la fonction statistique de type 
2
que
l'on ecrirait si la mesure d'amplitude de chaque photomultiplicateur etait non bornee (pour que
l'erreur de chaque mesure puisse raisonnablement e^tre modelisee par une gaussienne). Cette fonc-
tion qui sert de base pour l'ajustement n'est donc pas un vrai 
2
, la valeur nale obtenue apres
ajustement ne peut e^tre interpretee de la maniere classique, et enn, pour e^tre plus rigoureux
et peut-e^tre plus performant, il faudrait construire une fonction de vraisemblance a maximiser.
Pour cela des etudes supplementaires seront necessaires. Comme solution intermediaire, nous
pouvons ecrire une somme ponderee de deux contributions, la premiere correspondant aux
amplitudes mesurees sur les modules optiques touches (
2
a
) et l'autre aux amplitudes
attendues sur les modules optiques non touches (
2
p
) :
sf
2
= W
a
 
2
a
+W
p
 
2
p
(4.17a)

2
a
=
1
P
a
i

X
MO touches
(a
i
  a
th;i
)
2

2
a;i
(4.17b)

2
p
=
1
N
non touches

X
MO non touches
(a
th;i
  a
seuil1
)
2

2
p;i
(4.17c)
La somme dans la contribution 
2
p
est eectuee sur tous les modules optiques non touches pour
lesquels l'amplitude attendue est superieure au seuil a
seuil1
= 0:5pe. En eet, si l'amplitude
attendue est inferieure au seuil, l'absence de coup mesure est parfaitement en accord avec cette
attente, et donc ce module optique doit apporter une contribution nulle a 
2
p
. En revanche, le
facteur de normalisation N
non touches
tient compte de tous les modules optiques non touches,
quelle que soit leur amplitude attendue, car la normalisation doit e^tre independante du jeu
de parametres teste. Autrement dit, on pourrait ecrire 
2
p
exactement de la me^me maniere
que 
2
a
en generalisant l'amplitude mesuree a
i
au cas des modules optiques non touches :
si un module optique est non touche, on considere que l'amplitude mesuree est exactement
egale a l'amplitude attendue si celle-ci est inferieure au seuil, mais elle est egale au seuil si
l'amplitude attendue est superieure au seuil. Les ecarts-types sont 
a;i
=
q
(a
i
+ a
th;i
)(1 + 
2
spe
)
et 
p;i
=
q
a
th;i
(1 + 
2
spe
). En eet, pour 
p;i
, il faut tenir compte de deux sources d'erreur, a
savoir l'ecacite quantique de la photocathode (distribution de Poisson d'ecart-type
p
a
th;i
) et
la resolution en amplitude des etages d'amplication du photomultiplicateur (distribution de
Gauss d'ecart-type
p
a
th;i
 
spe
). Pour 
a;i
, il faut en plus tenir compte des me^mes sources
d'erreur sur l'amplitude mesuree.
Les resolutions angulaires et spectrale obtenues a ce niveau-la sont presentees sur la gure
4.13, toujours pour les me^mes evenements que precedemment (interactions 
e
N cc simulees
suivant les conditions decrites au paragraphe 5.1, en prenant tous les evenements qui declenchent
le systeme, mais sans aucune coupure). L'amelioration apportee sur les resolutions
angulaires par rapport au preajustement se fait surtout sentir au niveau des largeurs de pics :
ils sont plus serres ( 3

). Bien que le pic secondaire a 80

soit nettement reduit, l'importance
et l'extension des queues (grande erreur angulaire) sont du me^me ordre que sur la gure 4.12. En
particulier, la sous-estimation systematique de l'angle zenithal (due essentiellement aux queues)
n'est pratiquement pas reduite. Autrement dit, l'ajustement ne semble pas capable de recuperer
les evenements qui etaient deja mal reconstruits, mais il permet d'ameliorer la precision angu-
laire pour ceux qui n'etaient pas trop mal reconstruits. En revanche, comme nous le verrons
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Figure 4.13: Resolutions angulaires et spectrale apres ajustement 4.5.3, en ne gardant que les evenements
qui declenchent le systeme.
au paragraphe 5.4, l'ajustement fournit des informations precieuses pour couper de maniere
tres ecace les queues residuelles (permettant nalement une resolution angulaire d'environ
2

). Normalement, si l'on utilisait une methode de maximum de vraisemblance, on devrait
eliminer ce biais persistant et probablement recuperer une partie des evenements mal preajustes.
En ce qui concerne l'erreur sur le logarithme decimal de l'energie, la largeur de
pic est d'environ 0.2, ce qui correspond a environ
+60%
 40%
sur E. Il n'y a quasiment pas de
queue de surestimation mais une queue assez importante de sous-estimation qui se manifeste
par une moyenne en dehors du pic (  0:5) et qui correspond aux evenements qui ont lieu
assez loin du volume instrumente mais sont reconstruits plus proches, et a ceux qui sont
diriges vers l'exterieur mais dont la direction est reconstruite vers l'interieur. Cette queue
de sous-estimation n'appara^t pas sur la gure 4.10, car les conditions de simulation y sont
dierentes (au paragraphe 4.5.2.1, la canette de tirage est reduite au volume instrumente, alors
qu'ici, elle est largement plus grande que le volume instrumente). Comme pour la resolution
angulaire, nous verrons que les informations fournies par l'ajustement permettent aussi de
couper de maniere tres ecace cette queue residuelle pour obtenir nalement une resolution
spectrale d'environ 10%).
Nous avons essaye d'ameliorer encore cet ajustement en supprimant l'approximation
ponctuelle. Pour cela, nous avons construit un ajustement \complet" qui fait varier les
sept parametres et qui suit toutes les etapes de la simulation simpliee (paragraphe
4.3.2). Ainsi, pour chaque jeu de parametres xyzt; ; E, on dispose d'un ensemble de coups
attendus repartis dans le detecteur, a comparer avec l'ensemble des coups mesures. On cherche
alors les valeurs E
f
; 
f
; 
f
; x
f
; y
f
; z
f
; t
f
qui minimisent une fonction f
2
comportant les me^mes
contributions 
2
a
et 
2
p
que sf
2
, auxquelles s'ajoute une troisieme contribution 
2
t
formee des
ecarts des temps d'arrivee des coups avec les valeurs attendues. Cet ajustement \complet" de-
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vrait representer plus nement la verite Monte-Carlo puisqu'il tient compte du developpement
longitudinal de la cascade, mais nous n'avons pas observe une amelioration des performances. En
revanche il necessite un accroissement tres important du temps de calcul, d'un facteur compris
entre 10 et 100.
4.6 Analyse
Le programme d'analyse compare les resultats fournis par la reconstruction avec la verite
Monte-Carlo an d'evaluer les performances de l'ensemble site+detecteur+reconstruction et
de caracteriser l'inuence de divers parametres libres impliques dans la simulation. Diverses
coupures peuvent e^tre appliquees sur les estimees d'erreurs issues de la reconstruction an de
rejeter autant que possible les evenements du^s aux bruits de fond, ou d'un autre type que celui
etudie, ou mal reconstruits. Ces coupures sont a adapter a chaque canal de physique etudie.
Nous presenterons au chapitre 5 les coupures que nous avons choisies dans le cas des
evenements 
e
N cc, pour rejeter le bruit de fond et les evenements les plus mal reconstruits.
A la suite de cela, nous pourrons presenter les performances attendues pour la detection des
neutrinos electroniques.
La comparaison des parametres vrais et reconstruits est faite sous forme d'histogrammes en
utilisant la librairie HBOOK[155] et le logiciel d'analyse physique PAW[156]. En outre, des outils
ont ete crees speciquement par la collaboration ANTARES pour visualiser graphiquement et
interactivement les evenements simules et reconstruits (comme le programme A3D[157]).
Chapitre 5
Performances attendues d'ANTARES
pour la detection des 
e
5.1 Geometrie et parametres choisis
Dans ce chapitre, jusqu'au paragraphe 5.6, nous allons discuter des performances attendues
du detecteur de premiere generation (0:1km
2
) prevu par la collaboration ANTARES, en ce qui
concerne la detection de cascades contenues (topologie 2.3.2). Notre objectif est d'estimer les
possibilites de detection de neutrinos electroniques
1
. Pour cela, nous avons utilise les methodes
de simulation et reconstruction decrites au chapitre 4. Commencons par passer en revue les
dierents lots d'evenements simules, puis nous exposerons les parametres precis que nous avons
choisis pour representer le detecteur (geometrie, environnement, instrumentation).
En ce qui concerne le signal, nous avons engendre et simule 4 600 evenements 
e
N cc et 4 600
evenements N cn avec les programmes GENNEU et GEASIM decrits aux paragraphes 4.2 et
4.3.1 (c.-a-d. avec une simulation detaillee). Cela represente environ 3 ans de prises de donnees
pour des neutrinos dius de noyaux actifs de galaxie, d'apres le modele NMB93. Ces outils ne
sont pas encore adaptes pour simuler correctement des evenements 

N cc ou 
e
e
 
! resonance.
C'est pourquoi nous ferons des hypotheses simplicatrices pour estimer leurs contributions aux
spectres reconstruits. An d'estimer les capacites de rejet du bruit de fond du^ aux muons
atmospheriques, nous avons utilise la simulation simpliee d'une cascade occasionnee par un
muon (paragraphe 4.3.2.6), pour produire 10 243 000 evenements de type perte catastrophique
d'un muon (topologie 2.5.1.1) et 63 000 evenements de type desintegration d'un muon (topologie
2.5.1.2, en imposant que la trace du muon s'arre^te la ou commence la cascade).
La geometrie choisie correspond a ce que nous avons decrit au paragraphe 3.5.3. Elle com-
porte 13 lignes disposees en spirale, avec un espacement horizontal de 60m. Chaque ligne est
equipee de 90 modules optiques regroupes par 3 sur 30 etages, avec un espacement vertical entre
etages de 12m, et un espacement horizontal entre modules optiques de 1:6m. Chaque module op-
1
Rappelons (paragraphe 2.3.2) que toutes les saveurs de neutrinos contribuent a ce type d'evenements, mais
par des processus dierents et dans des proportions qui varient avec l'energie : la composante principale est
le processus 
e
N cc (pour lequel l'energie observable est celle du neutrino), les composantes secondaires sont le
processus N cn (defavorise par la section ecace plus faible des courants neutres, aussi bien que par l'energie de
la cascade qui est inferieure a celle du neutrino), le processus 

N cc (qui n'intervient qu'a basse energie, quand
la longueur de desintegration du tau est inferieure a celle de la cascade), et enn les interactions 
e
e
 
resonantes
(qui n'interviennent que pour des energies discretes).
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e
tique est oriente vers le bas, a 45

de l'horizontale. Le volume instrumente mesure donc 348:0m
de hauteur et 114:5m de rayon, soit 0:01433km
3
. La canette de tirage correspond a une extension
de deux longueurs d'absorption (soit 110m) au-dela de ce volume instrumente (sauf vers le bas,
a cause du fond de la mer) et mesure 562:6m de hauteur et 224:5m de rayon, soit 0:08891km
3
.
Les caracteristiques choisies pour les photomultiplicateurs correspondent aux mesures eectuees
sur les photomultiplicateurs de 10" de Hamamatsu (modele R7081-20) : leur surface eective est
440cm
2
, leur reponse angulaire est modelisee suivant l'equation 4.10 (paragraphe 4.3.2.2), leurs
resolutions intrinseques sur l'amplitude et le temps d'arrivee sont 
spe
= 30% et 
TTS
= 1:26ns.
L'absorption des photons

Cerenkov dans l'eau, la sphere et le gel, ainsi que l'ecacite quantique
sont egalement modelises suivant l'equation 4.10, avec un maximum de longueur d'absorption
dans l'eau L
0
abs
= 55m (au pic de longueur d'onde, vers 470nm). La diusion des photons dans
l'eau, rappelons-le, est negligee dans la simulation, mais on peut supposer que les performances
n'en seraient pas beaucoup degradees si l'on en tenait compte correctement (nous discuterons
de cet aspect-la au paragraphe 5.5). Le taux de bruit optique continu utilise est 40 kHz.
5.2 Choix du declenchement
Nous avons vu au paragraphe 4.4 la raison d'e^tre du declenchement et le choix que nous en
avons fait pour la detection d'evenements contenus a une cascade de haute energie. Rappelons
le ici :
Sur une fene^tre en temps de 5s,
D-1 le nombre d'etages selectionnes (niveau  1) est  5
ET
D-2 le nombre de lignes selectionnees (niveau  1) est  3
Nous allons maintenant expliquer d'ou vient ce choix. Nous avons ete guides tout autant
par des considerations theoriques que par de nombreux essais par simulation. La duree de la
fene^tre de declenchement est adaptee a la taille du detecteur etudie : ici, la distance
maximale entre deux modules optiques est environ 420m, ce qui correspond a un ecart temporel
d'environ 2s (a la vitesse c=n = 0:224mns
 1
), auquel il faut ajouter l'ecart temporel maximum
entre deux photons emis par la me^me cascade, soit environ 150ns ; multiplions la somme par deux
pour e^tre su^r de bien encadrer tous les signaux provenant de l'evenement et nous obtenons envi-
ron 5s. Ensuite, nous avons choisi de fonder la condition de declenchement uniquement
sur le nombre de lignes et le nombre d'etages selectionnes pendant cette fene^tre. Ainsi
est-elle quasiment independante du niveau de bruit optique continu (comme nous l'avons vu au
paragraphe 4.4). D'autre part, il est necessaire d'imposer un minimum de lignes et d'etages
selectionnes puisque la premiere etape de la reconstruction, le preajustement, ne fonctionne
qu'avec les coups de niveau au moins egal a 1. Il nous faut maintenant determiner ces minima.
En admettant les hypotheses exposees aux paragraphes 4.5.2.2 et 4.5.2.3 pour le preajustement
de la position et celui de la direction, il nous faut determiner le co^ne d'emission de lumiere
qui est un objet a cinq parametres. Ceci necessite, en principe, un systeme de cinq equations,
lequel peut e^tre fourni par la connaissance d'un minimum de cinq points non coplanaires
appartenant a ce co^ne. D'un point de vue theorique, il semble donc necessaire de disposer d'un
5.2 Choix du declenchement 117
minimum de cinq etages
2
selectionnes sur au moins trois lignes. En pratique, cependant, chaque
impulsion mesuree sur un module optique ne donne pas une equation stricte a cause de toutes les
uctuations (en particulier l'emission de lumiere n'est ni strictement ponctuelle, ni strictement
conique). Nous avons donc teste sur dierents lots d'evenements simules la qualite de
reconstruction en fonction de la condition de declenchement ; systematiquement nous en sommes
revenus a ce choix d'imposer un minimum de cinq etages selectionnes sur au moins trois lignes.
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Figure 5.1: Distributions des nombres de lignes selectionnees (a) et des nombres d'etages selectionnes (b)
pour les evenements du signal bien reconstruits (ligne continue) et mal reconstruits (tirets) sans aucune
coupure. L'augmentation brutale du nombre de lignes selectionnees sur le dernier intervalle est un eet
de saturation a haute energie.
L'ecacite de cette condition de declenchement est illustree sur la gure 5.1, pour le lot
d'evenements 
e
N cc decrit au paragraphe 5.1, en separant les evenements bien reconstruits et
mal reconstruits. Ici et dans tout le paragraphe 5.4 sur le choix des coupures, nous appellerons
signal mal reconstruit tous les evenements dans ce lot (
e
N cc uniquement) dont l'angle entre
la direction reconstruite et celle du neutrino est superieur a 40

ou bien dont le rapport entre
l'energie reconstruite et celle du neutrino est superieur a 10 ou inferieur a 0.1. Nous appellerons
signal bien reconstruit tous les autres evenements dans ce lot. Notons que l'augmentation brutale
du nombre d'evenements sur le dernier intervalle de l'histogramme representant le nombre de
lignes selectionnees est tout simplement du^ au fait que le detecteur n'a que treize lignes : c'est
un eet de saturation a haute energie.
Avant la condition de declenchement, les 4600 evenements engendres et reconstruits se
repartissent en 1048 evenements bien reconstruits et 3552 evenements mal reconstruits (ces
chires peuvent induire a penser que la reconstruction est tres inecace, mais souvenons nous
2
La separation entre modules optiques sur un me^me etage n'est pas susante pour contraindre correctement
les parametres. Donc les cinq points necessaires sont a chercher sur cinq etages separes.
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que le volume de tirage est 6.2 fois plus grand que le volume instrumente). Apres la condition
de declenchement, il reste 977 evenements bien reconstruits et 1491 evenements mal reconstru-
its. Ainsi l'ecacite du declenchement est de garder 93% du signal bien reconstruit
et d'eliminer 58% du signal mal reconstruit. Cette condition de declenchement reduit
aussi le bruit de fond des muons atmospheriques de 43% (sur les 10 306 000 evenements simules,
5 864 425 declenchent le systeme).
5.3 Caracterisation de la lumiere recueillie
Pour les evenements du signal qui passent la condition de declenchement telle que nous
l'avons justiee ci-dessus, il est instructif de visualiser les caracteristiques de l'information re-
cueillie sous forme d'impulsions lumineuses reparties dans le detecteur. Nous allons voir comment
caracteriser les distributions spatiales, temporelles et en amplitude des coups mesures.
5.3.1 Distribution spatiale
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Figure 5.2: Distributions spatiales des coups de niveau 0, 1 et 2 pour des evenements du signal, pour
des energies de neutrino entre 100GeV et 100TeV, sans compter les coups provenant du potassium 40.
La eche au centre represente schematiquement la position de la cascade et sa direction (la longueur est
nettement exageree). Il appara^t clairement que le co^ne est plus propre pour les coups de niveau 2.
Sur la gure 5.2, nous avons represente les positions des modules optiques touches. Le
repere utilise est celui de la cascade a reconstruire : plus precisement, la position longi-
tudinale est la projection sur l'axe de la gerbe, la position radiale est +=  la distance a cet axe
(arbitrairement nous avons deni que cette position radiale est positive si le module optique est
situe au-dessus du plan contenant l'axe de la cascade et l'axe Nord-Sud, ceci pour faire bien ap-
para^tre la forme conique du signal recueilli). La eche au centre represente schematiquement la
position de la cascade et sa direction (la longueur de la eche est tres superieure a l'extension de
la gerbe [ 10m] pour des raisons de visibilite). La taille relative des carres est proportionnelle
a la somme des amplitudes recues en chaque point.
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Cette gure nous montre visuellement la possibilite de reconstruire la direction
par la methode exposee au paragraphe 4.5.2.3. Il appara^t nettement que le co^ne est plus
propre quand on ne prend en compte que les coups de niveau 2 (sans compter les
coups provenant du bruit optique continu qui representent un bruit important parmi les coups
de niveau 0, assez faible parmi ceux de niveau 1 et presque nul parmi ceux de niveau 2). Or la
bonne convergence du preajustement necessite qu'il y ait un minimum de coups loin du co^ne.
5.3.2 Distribution temporelle
∆t [ns]
Eν : 10 TeV
MO : vers l’avant
1
10
10 2
10 3
-160 -140 -120 -100 -80 -60 -40 -20 0 20 40
(a)
∆t [ns]
Eν : 10 TeV
MO : sur le cône
1
10
10 2
10 3
-10 -5 0 5 10 15 20 25 30 35 40
(b)
∆t [ns]
Eν : 10 TeV
MO : vers l’arrière
1
10
10 2
10 3
10 4
0 20 40 60 80 100 120 140 160 180
(c)
∆t [ns]
Eν : 1 PeV
MO : vers l’avant
1
10
10 2
10 3
10 4
-160 -140 -120 -100 -80 -60 -40 -20 0 20 40
(d)
∆t [ns]
Eν : 1 PeV
MO : sur le cône
1
10
10 2
10 3
-10 -5 0 5 10 15 20 25 30 35 40
(e)
∆t [ns]
Eν : 1 PeV
MO : vers l’arrière
1
10
10 2
10 3
10 4
0 20 40 60 80 100 120 140 160 180
(f)
Figure 5.3: Distributions temporelles des coups de niveau 1, par rapport au temps \spherique", pour
des evenements du signal, pour des energies de neutrino de 10TeV (en haut) et 1PeV (en bas), sur des
modules optiques vers l'avant par rapport au co^ne d'emission (colonne de gauche), sur le co^ne (colonne
du milieu) et vers l'arriere (colonne de droite), sans compter les coups provenant du potassium 40.
Sur la gure 5.3, nous avons represente la distribution temporelle des impulsions lumineuses
pour des cascades induites par des 
e
d'energie 10TeV (en haut) ou 1PeV (en bas), en separant
les impulsions recues sur des modules optiques situes sur le co^ne d'emission de lumiere (au mi-
lieu), vers l'avant de ce co^ne (a gauche) ou vers l'arriere (a droite). Ces distributions temporelles
reetent la distribution longitudinale d'emission de photons

Cerenkov mais vue sous dierents
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angles. En eet, pour un module optique vers l'avant du co^ne, les photons emis par la queue de
gerbe arrivent en premier. On distingue me^me une longue queue vers l'avant due aux quelques
muons engendres par des desintegrations de hadrons. Pour un module optique sur le co^ne, les
photons doivent arriver quasiment en me^me temps. Pour un module optique vers l'arriere, les
photons emis par le pied de gerbe arrivent en premier, alors que les photons emis par la queue
de gerbe arrivent avec un double retard correspondant a la longueur de gerbe parcourue dans
un sens a la vitesse de developpement de la cascade (tres proche de c) puis dans l'autre sens a
la vitesse de la lumiere (c=n).
5.3.3 Distribution en amplitude
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Figure 5.4: Distributions en amplitude des coups de niveau 0, en photo-electrons et en logarithme decimal,
pour des evenements du signal, pour des energies de neutrino entre 100GeV et 10PeV, sans compter les
coups provenant du potassium 40.
La gure 5.4 presente les distributions en amplitude des impulsions lumineuses recueillies
pour dierentes energie de neutrino. Ces distributions nous montrent que la brillance des cas-
cades de haute energie est forte et necessite une large gamme dynamique. Par exemple, pour
un neutrino de 100TeV, 3% des coups sont d'amplitude superieure 100 photo-electrons.
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5.4 Choix des coupures
Nous avons vu au chapitre 2 l'importance du bruit de fond du^ aux muons atmo-
spheriques lorsqu'on n'applique aucune procedure de discrimination. Nous allons voir main-
tenant qu'il est possible de denir des coupures sur les observables de chaque evenement apres
reconstruction, qui permettent un fort taux de rejet des muons atmospheriques, tout
en respectant les evenements du signal qui sont assez bien reconstruits. Nous allons
voir en particulier qu'il est necessaire d'appliquer des coupures qui dependent surtout
de l'energie et un peu de la direction reconstruites : il faut e^tre plus severe sur les
evenements de basse energie et sur les evenements descendants. Ceci etait previsible puisque ce
sont des caracteristiques generales du bruit de fond du^ aux muons atmospheriques (evenements
descendants uniquement et avec un spectre en energie qui decro^t beaucoup plus rapidement que
les taux attendus de neutrinos cosmiques). Cependant, pour le choix des coupures, nous avons
ete guides par l'objectif de conserver un volume eectif important, me^me pour les neutrinos de-
scendants, et d'obtenir un seuil eectif en energie aussi bas que possible (de l'ordre de quelques
centaines de GeV), tout en essayant d'eliminer tous les evenements de bruit de fond simules.
Par ailleurs, nous avons vu au paragraphe 4.5.3 l'importance des queues residuelles dans
les distributions des parametres reconstruits pour le signal, et nous avons souligne alors la
necessite d'utiliser les informations fournies par la procedure de reconstruction pour eliminer les
evenements trop mal reconstruits et donc ameliorer la precision angulaire et spectrale.
Nous allons voir que les me^mes coupures permettent de rejeter ecacement le bruit de fond et
d'ameliorer fortement les resolutions obtenues pour le signal.
Les observables que nous avons utilisees pour denir ces coupures sont les parametres
reconstruits (plus precisement l'energie E
f
, la direction zenithale 
f
, la distance du point
reconstruit a l'axe du detecteur
q
x
2
f
+ y
2
f
et la position verticale z
f
) ainsi que les valeurs des
dierents 
2
minimises par la reconstruction (plus precisement pf
2
sph
, 
2
p
et 
2
a
). Les notations
sont celles du chapitre 4.
Dans tout ce paragraphe, nous presenterons l'ecacite des dierentes coupures en comparant
les distributions des variables discriminantes pour le signal bien reconstruit, le signal mal recon-
struit et les muons atmospheriques. Rappelons que, depuis le paragraphe 5.2, nous separons en
deux parties le lot d'evenements 
e
N cc simules : le signal mal reconstruit regroupe tous ceux
dont l'angle entre la direction reconstruite et celle du neutrino est superieur a 40

ou bien dont
le rapport entre l'energie reconstruite et celle du neutrino est superieur a 10 ou inferieur a 0.1 ;
le signal bien reconstruit regroupe tous les autres.
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5.4.1 Preselection
Nous avons vu au paragraphe 5.1 que
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Figure 5.5: Distributions de pf
2
sph
pour les
evenements du signal bien reconstruits, mal recon-
struits, et pour les evenements du bruit de fond
du^ aux muons atmospheriques. La condition de
declenchement est la seule coupure appliquee.
le nombre d'evenements du bruit de fond
simules est plus de 2000 fois plus impor-
tant que le nombre d'evenements du signal
simules. Ce large volume de donnees simulees
(environ 800mega-octets apres compression)
est necessaire, comme nous le verrons au para-
graphe 5.5.5. Mais il est dicile de chercher
des coupures optimales en manipulant une
telle quantite de donnees. Aussi, nous avons
tout d'abord deni une preselection des
evenements, que l'on applique a tous ceux qui
passent la condition de declenchement, et qui
permet de reduire considerablement ce
bruit de fond tout en gardant quasiment
tout le signal.
La principale dierence topologique entre
une cascade contenue induite par une interac-
tion d'un neutrino et une cascade occasionnee
par le passage ou la desintegration d'un muon
est la sphericite de l'onde lumineuse. En eet,
si un muon vient en amont de la cascade, il
doit engendrer de nombreuses impulsions tres
en avance sur l'onde spherique, et le 
2
cor-
respondant (pf
2
sph
) doit e^tre nettement plus eleve que dans le cas d'un evenement du signal
bien reconstruit.
La gure 5.5 montre les distributions de la variable pf
2
sph
apres reconstruction, pour tous
les evenements qui passent la condition de declenchement. La gure 5.6 montre les me^mes
distributions en fonction de l'energie ajustee E
f
. Deux coupures sur pf
2
sph
sont indiquees
chacune par une ligne continue sur ces deux gures. On les complete par une condition sur la
valeur physique des parametres ajustes pour former la condition de preselection suivante :
PS-1 pf
2
sph
 5
ET
PS-2 pf
2
sph
 0:9  log
10
(E
f
=10GeV)
ET
PS-3 E
f
> 0 et 0

< 
f
< 180

L'ecacite de cette preselection, apres le declenchement, est de conserver 87%
du signal bien reconstruit et d'eliminer 51% du signal mal reconstruit et 97% des
muons atmospheriques.
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Figure 5.6: Distributions de pf
2
sph
en fonction de l'energie reconstruite pour les evenements du signal
bien reconstruits, mal reconstruits, et pour les evenements du bruit de fond du^ aux muons atmospheriques.
La condition de declenchement et la coupure precedente (pf
2
sph
< 5) sont les seules coupures appliquees.
Nous allons maintenant presenter quatre ensembles de coupures. Pour chacun, nous
illustrerons les coupures retenues sur des gures similaires a la gure 5.6, et nous donnerons
l'ecacite de chaque ensemble. Cependant, il y a une dierence importante par rapport a la
presentation de la preselection que nous venons de faire : les dierentes distributions des
variables discriminantes seront presentees, apres application de toutes les autres
coupures. Nous procedons ainsi pour bien montrer que chacun des quatre ensembles est
necessaire et que les autres ne susent pas. Il en est de me^me des pourcentages d'ecacites.
N.B. : Notons d'ores-et-deja que ces quatre ensembles de coupures ont ete denis
au plus juste (c.-a-d. qu'ils font le \tour" des evenements ge^nants). Mais nous verrons au
paragraphe 5.5.5 qu'il est possible de tous les rela^cher, de maniere plus realiste et pratiquement
sans degradation des resultats (pour les tests que nous avons faits, le signal augmente d'environ
10% et l'on se retrouve avec moins de trois evenements de bruit de fond reconstruits par decade,
de sorte que les limites presentees ci-apres sont quasiment conrmees).
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5.4.2 Sphericite des temps d'arrivee
La preselection que nous venons d'exposer comporte deja des coupures sur la sphericite
du signal (indiquee par la variable pf
2
sph
), mais cela n'est pas susant. En eet, on peut
voir sur la gure 5.7 qu'ayant applique toutes les autres coupures, il reste encore un ensemble
d'evenements du bruit de fond qu'il est facile de separer du signal bien reconstruit. En revanche,
il ne reste aucun evenement du signal mal reconstruit, ce qui signie simplement que les autres
coupures pourraient sure, s'il s'agissait uniquement de supprimer ces evenements la. Soit,
alors, la condition de sphericite denie par les trois coupures suivantes (representees par une
ligne brisee sur la gure 5.7) :
SP-1 pf
2
sph
 0:265  log
10
(E
f
)  0:5565
OU
SP-2 pf
2
sph
 1:0725  log
10
(E
f
)  3:948
OU
SP-3 pf
2
sph
 7  log
10
(E
f
)  32:4
Nous pouvons conclure de ce qui precede que cette condition, combinee avec toutes les autres
coupures, permet d'eliminer tous les evenements du signal mal reconstruits et du bruit de fond,
dans le lot que nous avons simules. Ceci nous permet de placer des limites superieures sur son
ecacite. Avant cette condition de sphericite, on a 293 evenements du signal bien reconstruits,
0 evenements du signal mal reconstruits et 312 evenements du bruit de fond. Apres application
de cette condition, il reste respectivement 248, 0 et 0 evenements. Cette condition conserve donc
85% des evenements du signal bien reconstruit. Pour le signal mal reconstruit, l'ecacite est
indeterminee. Pour le bruit de fond, on peut dire qu'il reste moins de 2.3 evenements, a 90% de
niveau de conance, et que l'ecacite est superieure a 99:2%. L'ecacite de cette condition
de sphericite, apres application de toutes les autres coupures, est de conserver 85%
du signal bien reconstruit et d'eliminer au moins 99:2% des muons atmospheriques.
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Figure 5.7: Distributions de pf
2
sph
pour les evenements du signal bien reconstruits, mal reconstruits, et
pour les evenements du bruit de fond du^ aux muons atmospheriques. La preselection et toutes les autres
coupures sont appliquees.
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5.4.3 Photomultiplicateurs non touches
Nous avons vu au paragraphe 4.5.3 que l'ajustement est eectue par la minimisation de
sf
2
= W
a
 
2
a
+W
p
 
2
p
. En particulier, 
2
p
mesure la compatibilite entre l'hypothese d'une
cascade contenue (ayant les parametres ajustes) et l'information correspondant aux photomulti-
plicateurs non touches. Cette valeur doit e^tre plus faible pour un evenement du signal que pour
un evenement du bruit de fond. Ici encore, la separation depend de l'energie. D'autre part, on
peut voir sur la gure 5.8, qu'il n'y a aucun evenement du signal mal reconstruit a supprimer en
coupant sur la valeur de 
2
p
(ce qui signie, comme au paragraphe 5.4.2, que les autres coupures
suraient, s'il n'y avait pas aussi le bruit de fond a reduire).
Soit la condition de compatibilite pour les photomultiplicateurs non touches, denie par les
trois coupures suivantes (representees par une ligne brisee sur la gure 5.8) :
NT-1 
2
p
 E
0:55
f
=10
3:75
OU
NT-2 
2
p
 E
0:75
f
=10
4:65
OU
NT-3 
2
p
 E
3:8
f
=10
19:9
De la me^me maniere que pour la sphericite, nous pouvons conclure que cette condition,
combinee avec toutes les autres coupures, permet d'eliminer tous les evenements du signal mal
reconstruits et du bruit de fond, dans le lot que nous avons simules. Et nous pouvons en deduire
des limites superieures sur son ecacite. Avant cette condition, on a 257 evenements du signal
bien reconstruits, 0 evenements du signal mal reconstruits et 92 evenements du bruit de fond.
Apres application de cette condition, il reste respectivement 248, 0 et 0. L'ecacite de cette
condition de compatibilite pour les photomultiplicateurs non touches, apres appli-
cation de toutes les autres coupures, est de conserver 96% du signal bien reconstruit
et d'eliminer au moins 97% des muons atmospheriques.
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Figure 5.8: Distributions de 
2
p
pour les evenements du signal bien reconstruits, mal reconstruits, et
pour les evenements du bruit de fond du^ aux muons atmospheriques. La preselection et toutes les autres
coupures sont appliquees.
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5.4.4 Amplitudes mesurees
Apres l'ajustement, 
2
a
mesure la compatibilite entre l'hypothese d'une cascade contenue
(ayant les parametres ajustes) et l'information correspondant aux amplitudes mesurees. Cette
valeur doit e^tre plus faible pour un evenement du signal que pour un evenement du bruit de
fond. Ici encore, la separation depend de l'energie. Mais cette fois, les coupures denies sont
necessaires aussi pour discriminer le signal bien reconstruit et mal reconstruit (gure 5.9).
Soit la condition de compatibilite pour les amplitudes mesurees, denie par les quatre
coupures suivantes (representees par une ligne brisee sur la gure 5.9) :
A-1 
2
a
 10
0:25
OU
A-2 
2
a
 E
0:1
f
=10
0:04
OU
A-3 
2
a
 E
0:33
f
=10
1:101
OU
A-4 
2
a
 E
0:6885
f
=10
3:3954
De la me^me maniere que pour la sphericite et pour les photomultiplicateurs non touches,
nous pouvons conclure que cette condition, combinee avec toutes les autres coupures, permet
d'eliminer tous les evenements du signal mal reconstruits et du bruit de fond, dans le lot que
nous avons simules. Et nous pouvons en deduire des limites superieures sur son ecacite. Avant
cette condition, on a 390 evenements du signal bien reconstruits, 137 evenements du signal
mal reconstruits et 232 evenements du bruit de fond. Apres application de cette condition, il
reste respectivement 248, 0 et 0. L'ecacite de cette condition de compatibilite pour
les amplitudes mesurees, apres application de toutes les autres coupures, est de
conserver 64% du signal bien reconstruit et d'eliminer au moins 98% du signal mal
reconstruit et au moins 98:9% des muons atmospheriques.
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Figure 5.9: Distributions de 
2
a
pour les evenements du signal bien reconstruits, mal reconstruits, et
pour les evenements du bruit de fond du^ aux muons atmospheriques. La preselection et toutes les autres
coupures sont appliquees.
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5.4.5 Proximite du vertex reconstruit
Ayant applique toutes les coupures exposees jusqu'ici, tous les evenements indesirables
restants sont reconstruits a l'exterieur du detecteur, comme on peut le voir sur la gure
5.10. Sur celle-ci, nous avons represente la position reconstruite des dierents evenements,
en separant les evenements reconstruits ascendants et descendants. En pointilles, nous avons
ajoute les limites du volume instrumente (174m en hauteur et 115m de rayon). Les traits
pleins representent les limites du volume duciel, deni par les coupures suivantes :
 pour les evenements reconstruits ascendants (
f
< 90

) :
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 pour les evenements reconstruits descendants (
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Figure 5.10: Distributions des vertex reconstruits pour les evenements du signal bien reconstruits, mal
reconstruits, et pour les evenements du bruit de fond du^ aux muons atmospheriques (en separant les
evenements reconstruits ascendants et descendants). La preselection et toutes les autres coupures sont
appliquees.
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La gure nous montre que ce volume de detection peut e^tre plus large que le volume in-
strumente, deja pour les evenements reconstruits descendants, et encore un peu plus pour les
evenements reconstruits ascendants. Il peut sembler etonnant, a premiere vue, que les mauvais
evenements, et en particulier le bruit de fond, soient tous situes si precisement a l'exterieur du
detecteur. Mais n'oublions pas que toutes les autres coupures sont appliquees auparavant et que
celles-ci permettent de nettoyer tres ecacement le lot d'evenements, a condition que ceux-ci
ne soient pas topologiquement biaises de par leur position et leur direction (ceci est donc vrai
pour les evenements qui sont bien situes a l'interieur ou a proximite du volume instrumente).
La condition de proximite du vertex reconstruit, c.-a-d. la denition du volume duciel, est
cependant necessaire pour rejeter les evenements dont l'information est naturellement biaisee
de par leur position et leur direction. On peut constater sur la gure que le risque de mal
interpreter un evenement est surtout important juste au-dessus du detecteur (en particulier a
cause de l'orientation des photomultiplicateurs vers le bas) et dans les coins (ou on risque de ne
pas voir le muon si c'est du bruit de fond).
Avant cette condition, on a 442 evenements du signal bien reconstruits, 59 evenements
du signal mal reconstruits et 38 373 evenements du bruit de fond. Apres application de cette
condition, il reste respectivement 248, 0 et 0. L'ecacite de cette derniere condition est
de conserver 56% du signal bien reconstruit, et de supprimer au moins 95% du
signal mal reconstruit et au moins 99:99% du bruit de fond.
5.4.6 Recapitulatif
Les evenements qui passent avec succes les conditions denies precedemment seront dits
reconstruits et acceptes. L'ecacite globale de toutes ces conditions, en tenant compte du
declenchement, est de conserver 24% du signal bien reconstruit, moins de 6:5 10
 2
% du signal
mal reconstruit et moins de 2:3 10
 5
% du bruit de fond (a 90% de niveau de conance). Le
rapport Signal bien reconstruit / Bruit de fond est ameliore d'un facteur superieur a 1:05 10
6
,
tandis que le rapport Signal bien reconstruit / Signal mal reconstruit est ameliore d'un facteur
superieur a 365.
Nous allons maintenant passer en revue les dierentes performances obtenues pour la
detection de cascades contenues, en appliquant toutes ces coupures.
5.5 Performances
Comme nous l'avons vu au paragraphe 2.7, les qualites importantes pour un telescope a
neutrinos, dans le cas de la detection d'evenements contenus, sont un grand volume eectif, une
bonne resolution en energie, et une bonne resolution angulaire.
Ce sont ces performances que nous allons maintenant caracteriser pour la detection
d'evenements a une cascade seule (topologie 2.3.2), correspondant a des interactions 
e
N cc
d'une part, et N cn d'autre part, en utilisant la reconstruction decrite au chapitre 4 et les
coupures decrites au paragraphe 5.4.
5.5.1 Volume eectif
Nous pouvons caracteriser l'ecacite de detection par le pourcentage des evenements simules
qui passent avec succes toutes les coupures (comme nous l'avons vu au paragraphe 5.4.6). Cepen-
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dant, il faut ponderer ceci par le volume de tirage et etudier la dependance avec l'energie et la
direction du volume de detection obtenu.
C'est ce que nous representons sur les gures 5.11 et 5.12. Notons que la detection
d'evenements 
e
N cc presente un seuil vers 200 a 300GeV. Vers 100TeV, le volume
eectif atteint un maximum correspondant a environ 60% du volume instrumente
(soit  8 10
 3
km
3
). Au-dessus du PeV, il semble diminuer d'environ 30%. Cette ap-
parente diminution est compatible avec les uctuations statistiques qui sont importantes a cause
de la lenteur des simulations a ces energies-la, mais elle peut aussi s'expliquer par la taille du
detecteur, trop limitee pour des cascades de telles energies. Nous pensons que cet eet a ultra
haute energie ne sera plus sensible dans un detecteur comptant plus d'une centaine de lignes (ce
qui est l'objectif a long terme de la collaboration ANTARES), comme le suggerent les resultats
presentes au paragraphe 5.7.2. La dependance avec l'energie du volume eectif pour des inter-
actions N cn est assez proche de ce que nous venons de decrire pour les interactions 
e
N cc.
La principale dierence reside dans le seuil qui est plus eleve :  1TeV. Le volume eectif
pour les interactions 
e
N cc est quasiment isotrope pour des neutrinos ascendants, il
diminue d'environ 25% pour des neutrinos descendants proches de l'horizontale et
d'environ 50% pour des neutrinos descendants proches de la verticale. Pour les inter-
actions N cn, la dependance avec la direction est presque la me^me, si ce n'est que la diminution
aupres de la verticale descendante est plus marquee (environ 70%). Cette dependance angulaire
permet tout de me^me largement d'envisager une detection de neutrinos sur 4 sr, ce qui peut se
reveler particulierement interessant a tres haute energie quand l'absorption des neutrinos dans
la terre devient importante.
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Figure 5.11: Volume eectif pour les interac-
tions 
e
N cc et N cn en fonction de l'energie
du neutrino, au niveau du declenchement, puis
au niveau de la detection c.-a-d. apres applica-
tion de toutes les coupures. Les barres d'erreur
sont uniquement statistiques.
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Figure 5.12: Volume eectif pour les interac-
tions 
e
N cc et N cn en fonction du cosinus de
l'angle zenithal du neutrino (evenements descen-
dants a gauche, ascendants a droite), au niveau
du declenchement, puis au niveau de la detection
c.-a-d. apres application de toutes les coupures.
Les barres d'erreur sont uniquement statistiques.
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5.5.2 Reconstruction du vertex / Resolution spatiale
La bonne reconstruction du vertex a peu d'importance physique, mais permet de verier
que la reconstruction fonctionne bien. En eet, c'est une necessite prealable pour reconstruire
correctement l'energie et la direction. Les gures 5.13 et 5.14 montrent clairement que pour
les evenements 
e
N cc (resp. N cn) la resolution spatiale est  1m (resp. 1:5m),
independamment de l'energie. Ceci est petit compare aux tailles caracteristiques de la cascade
ou du detecteur. Plus precisement, pour les evenements 
e
N cc, la distance moyenne entre le
vertex reconstruit et le maximum de la cascade est 1:1m, et 50% (resp. 90%) des evenements
sont reconstruits avec une erreur spatiale inferieure a 80 cm (resp. 2:1m). La resolution
temporelle est  5 ns (ecart-type 5:4ns).
Ces erreurs spatiales et temporelles sont dominees par les uctuations physiques ineluctables
liees au developpement longitudinal et transversal de la cascade, puisque les erreurs de mesures
des temps d'arrivee des photons sur les photomultiplicateurs sont nettement inferieures
(1:26ns=
p
n
pe
dans ces simulations). Qu'en est-il des phenomenes que nous avons negliges dans
la simulation ? Nous verrons au paragraphe 5.7.1 que l'hypothese pessimiste, selon laquelle
le temps de separation des coups successifs est 30 ns au lieu de 1ns, a probablement un eet
negligeable sur ces resolutions spatiales et temporelles. Les erreurs de positionnement des
modules optiques, inferieures a 5 cm, devraient apporter une contribution negligeable. Enn,
les erreurs d'alignement temporel des dierentes horloges du detecteur, si elles peuvent e^tre
maintenues globalement inferieures a 2 ns (comme prevu dans les specications [127]), devraient
egalement constituer une faible contribution. L'eet de la diusion des photons dans l'eau est
dicile a quantier sans une simulation appropriee, mais on peut supposer que la resolution
spatiale n'en sera pas beaucoup aectee. En eet, comme nous l'avons vu au paragraphe
3.5.1, des mesures in situ indiquent qu'a une distance de 24m (resp. 44m) moins de 5%
(resp. 10%) des photons detectes ont un retard superieur a 20ns par rapport aux photons directs.
En ce qui concerne les interactions par courant neutre, on peut voir clairement sur les gures
5.13 et 5.14 que la resolution spatiale est legerement moins bonne (distance moyenne 1:5m).
Ceci resulte de la dierence entre cascades electromagnetiques (plus regulieres et plus proches
de l'axe) et hadroniques (plus uctuantes et plus dispersees) : lors d'une interaction 
e
N cc, la
cascade est dominee par la partie electromagnetique, tandis que c'est la partie hadronique qui
domine lors d'une interaction N cn.
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Figure 5.13: Distance moyenne entre le vertex
reconstruit et le maximum de developpement de
la cascade en fonction de l'energie du neutrino,
apres application de toutes les coupures. Les
barres d'erreur sont uniquement statistiques.
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Figure 5.14: Erreur spatiale indiquee par la dis-
tance entre le vertex reconstruit et le maximum
de developpement de la cascade, apres applica-
tion de toutes les coupures, pour un spectre en
E
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
.
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5.5.3 Reconstruction de l'energie / Resolution spectrale
La resolution spectrale est un point fort dans la detection des evenements 
e
N cc (par
rapport aux evenements non contenus, par exemple). En eet, les gures 5.15 et 5.16 nous
montrent que la resolution spectrale est d'environ 10 a 15%, independamment de l'energie
(la dierence entre les deux premiers points sur la gure 5.15 semble e^tre une simple uctuation
statistique, leur moyenne est encore 13%). Plus precisement, la distribution des erreurs de
reconstruction sur l'energie du neutrino (E
rec
=E

= (E
f
  E

)=E

)) peut e^tre correctement
ajustee par une courbe gaussienne de largeur 
E
(
e
N cc) = 8:7%, avec un bon 
2
de 51 pour
33 degres de liberte. L'ecart-type de la distribution est un peu plus eleve (13:7%), indiquant
que les queues sont un peu plus importantes que celles de l'approximation gaussienne. On
peut observer que l'energie est, en moyenne, legerement sous-estimee d'environ 5%. Ceci nous
semble lie au nettoyage necessaire de l'ensemble des coups pour supprimer le bruit de fond
optique, puisqu'on supprime en general davantage de coups que le bruit de fond reel. Il est facile
de corriger ce biais systematique en ecrivant que l'energie reconstruite vaut E
rec
= E
f
 1:05.
Ayant applique cette petite correction, 50% (resp. 90%) des evenements sont reconstruits avec
une erreur spectrale inferieure a 8% (resp. 24%).
Par comparaison, pour les evenements 

N cc contenus, d'energie E

comprise entre 20GeV
et 100GeV (en ne gardant que les evenements tels que le parcours du muon soit entierement
contenu), la resolution sur l'energie du muon est d'environ 20% [79]. Des etudes sont en cours
pour estimer l'energie deposee sous forme hadronique.
Pour les evenements non contenus, la resolution spectrale (sur l'energie du muon, lors de
son entree dans le detecteur) correspond a un facteur 3 a basse energie (c.-a-d. E
rec
= E

+200%
 67%
pour E

< 10TeV) et 2 a haute energie (c.-a-d. E
rec
= E

+100%
 50%
pour E

> 10TeV) [114]. Ceci
ne tient pas compte de la dierence entre l'energie du neutrino et celle du muon, qui est liee en
partie a la cinematique de l'interaction et en grande partie aux pertes d'energie du muon avant
qu'il ne parvienne jusqu'au detecteur.
De maniere similaire, on peut observer sur la gure 5.17 que la resolution spectrale pour les
evenements N cn est tres nettement biaisee par l'energie emportee par le neutrino (la correlation
diminue quand E

augmente). Ceci aura pour eet d'accro^tre la faiblesse des taux d'evenements
par courant neutre observes (ils sont deja defavorises par leur section ecace, inferieure d'un
facteur 3 environ a la section ecace par courant charge). La resolution spectrale pour les
evenements N cn (dispersion de E
rec
=E

) est donc nettement moins bonne que pour les
evenements 
e
N cc, mais cela n'est pas problematique puisque le spectre reconstruit sera domine
par les evenements correspondant a une interaction par courant charge, comme nous le verrons
plus precisement au paragraphe 5.6.
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Figure 5.15: Resolution spectrale (ecart-type de
l'erreur relative) pour les evenements 
e
N cc, en
fonction de l'energie du neutrino, apres applica-
tion de toutes les coupures. Les barres d'erreur
sont uniquement statistiques.
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Figure 5.16: Erreur relative sur l'energie du neu-
trino, pour les evenements 
e
N cc, apres appli-
cation de toutes les coupures, pour un spectre en
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Figure 5.17: Erreur relative sur l'energie du neu-
trino, pour les evenements N cn, apres applica-
tion de toutes les coupures. Les points corre-
spondent, pour chaque intervalle en energie du
neutrino, a la valeur moyenne des resultats, tan-
dis que les barres d'erreur indiquent leur disper-
sion.
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5.5.4 Reconstruction de la direction / Resolution angulaire
Les gures 5.18, 5.19, 5.20 et 5.21 nous montrent que les resolutions angulaires sont de
l'ordre de 1 a 2

, a peu pres independamment de l'energie, aussi bien pour les evenements

e
N cc que pour les evenements N cn. Plus precisement, distinguons l'erreur de reconstruction
sur l'angle zenithal 
rec
et l'erreur angulaire globale 
rec
.
Pour l'etude des neutrinos atmospheriques, dius et caracterises par une parfaite symetrie
azimuthale, seul le zenith du neutrino compte. C'est pourquoi nous nous interessons dans un
premier temps a l'erreur sur l'angle zenithal. La distribution des erreurs de reconstruction
sur l'angle zenithal (
rec
= 
f
  

), pour les evenements 
e
N cc (resp. N cn), peut e^tre
correctement ajustee par une courbe gaussienne de largeur 

(
e
N cc) = 1:6

(resp. 

(N cn) =
1:1

), avec un bon 
2
de 77 pour 42 degres de liberte (resp. 36 pour 31). Les ecarts-types des
distributions sont un peu plus eleves (1:8

, resp. 1:7

), indiquant que les queues sont un peu
plus importantes que celles des approximations gaussiennes. On peut observer que  est, en
moyenne, legerement sous-estimee d'environ 0:5

. Ceci est un petit residu de ce que nous avons
deja remarque sur les gures 4.12a et 4.13a. Il nous semble donc toujours lie a l'orientation
des modules optiques vers le bas. Il est facile de corriger ce biais systematique en ecrivant que
l'angle zenithal reconstruit vaut 
rec
= 
f
+ 0:5. Ayant applique cette petite correction, 50%
(resp. 90%) des evenements 
e
N cc sont reconstruits avec une erreur zenithale inferieure a 0:8

(resp. 2:6

).
Dans le cas de l'astronomie neutrino, les deux composantes de la direction sont importantes
pour retrouver la source du neutrino. Cependant la reconstruction de l'azimuth n'est pas un bon
indicateur car ce parametre est bien contraint a l'horizontale, mais tres peu aupres des po^les,
en  = 0

et  = 180

(a la limite, l'azimuth devient totalement degenere). Le parametre qui
indique l'erreur globale de reconstruction de la direction est l'angle entre la direction du neutrino
et celle reconstruite. Notons le 
rec
(en tenant compte de la petite correction ci-dessus pour
l'angle zenithal). Cet angle etant necessairement positif, sa distribution n'est pas symetrique et
on ne peut pas caracteriser l'erreur de reconstruction angulaire globale de la me^me maniere que
nous avons caracterise l'erreur de reconstruction zenithale. Nous pouvons construire dierents
indicateurs de la resolution angulaire globale, a partir de la distribution de cet angle 
rec
.
L'indicateur le plus simple est l'angle moyen : < 
rec
>= 2:2

(1:7

pour les courants
neutres). A partir de celui-ci, accompagne de l'ecart-type 

, nous pouvons nous demander
quelle est la contribution moyenne de l'erreur zenithale dans cette erreur angulaire globale, en
ecrivant, au premier ordre :

2
= 
2
+ (sin   )
2
(5.1a)
< 
2
>=<  >
2
+
2

= < 
2
> + < (sin   )
2
> (5.1b)
<  >
2
+
2

= <  >
2
+
2

+ < sin    >
2
+
2
sin 
(5.1c)
<  >
2
+
2

= 
2

+ 
2
sin 
(5.1d)
Avec cette derniere equation, et avec les valeurs tirees des gures 5.19 et 5.21 on peut verier que
les erreurs zenithale et azimuthale contribuent chacune pour environ la moitie en moyenne de
l'erreur angulaire globale quadratique (consideree comme la somme quadratique de la moyenne
<  > et de l'ecart-type 

), et ceci aussi bien pour les evenements 
e
N cc que N cn.
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Figure 5.18: Resolution sur l'angle zenithal du
neutrino (ecart-type), en fonction de l'energie
du neutrino, apres application de toutes les
coupures. Les barres d'erreur sont uniquement
statistiques.
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Figure 5.19: Erreur sur l'angle zenithal du neu-
trino, apres application de toutes les coupures,
pour un spectre en E
 2

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Figure 5.20: Resolution angulaire globale
(mediane), en fonction de l'energie du neutrino,
apres application de toutes les coupures, et
apres correction sur l'angle zenithal. Les barres
d'erreur sont uniquement statistiques.
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Figure 5.21: Erreur angulaire globale, apres ap-
plication de toutes les coupures, et apres cor-
rection sur l'angle zenithal, pour un spectre en
E
 2

.
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En astronomie, deux autres indicateurs sont plus parlants et plus souvent utilises. Il s'agit
de la largeur totale a mi-hauteur (FWHM pour Full Width at Half Maximum), qui caracterise
la capacite a separer deux sources ponctuelles de me^me intensite, et le maximum de signication
statistique, qui caracterise la capacite a discriminer une source ponctuelle du bruit de fond.
Nous pouvons calculer la largeur totale a mi-hauteur en representant la fonction de dispersion
d'un point (PSF pour Point-Spread Function) denie par la densite d'evenements reconstruits
autour de la direction vraie (par unite d'angle solide). Si cette fonction ne depend que de 
rec
(et cela semble e^tre le cas, puisque nous avons vu que les contributions des erreurs selon  et 
sont equivalentes), alors on peut l'ecrire :
dN
d

=
dN
2 sind
'
dN
2d
(5.2)
Cette fonction de 
rec
presente normalement un maximum en 0 : c'est la hauteur du pic. Alors,
la largeur totale a mi-hauteur (FWHM) est le double du rayon correspondant a la demi-hauteur
de ce pic. Elle caracterise la capacite a separer deux sources ponctuelles de me^me intensite,
puisque c'est la separation minimale pour obtenir un contraste superieur a 2 entre les deux
sources. Comme nous pouvons le voir sur la gure 5.22, ou nous avons represente la distribution
de 
rec
ponderee par 1=
rec
, la largeur totale a mi-hauteur vaut environ 2:0

pour les evenements

e
N cc et 1:2

pour les evenements N cn.
La signication statistique de detection d'une source ponctuelle est donnee par le rapport
Signal=
p
Bruit dans un pixel entourant la direction vraie de la source. Plus elle est elevee, plus la
probabilite qu'une uctuation statistique du bruit de fond soit a l'origine de l'exces d'evenements
est faible. Le bruit de fond, localement isotrope, donnera un nombre d'evenements dans le pixel
directement proportionnel a l'angle solide sous-tendu par ce pixel, c.-a-d. au carre de son rayon.
Autrement dit, nous pouvons ecrire :
S
p
B
_
R
R
pixel
0
dN
d
d
Rayon du pixel
(5.3)
C'est ce que nous avons represente sur la gure 5.23. Elle nous montre que, pour les evenements

e
N cc, le maximum de signication statistique se situe entre 1:8

et 2:6

, tandis que pour les
evenements N cn, elle se situe entre 0:4

et 2:2

.
Les uctuations statistiques des evenements simules, reconstruits et acceptes ne nous per-
mettent pas de quantier plus precisement la resolution angulaire, mais nous pouvons retenir
simplement que tous ces indicateurs sont compatibles avec la mediane de la distribution de 
rec
,
qui vaut 1:8

pour les evenements 
e
N cc et 1:3

pour les evenements N cn.
Une telle resolution angulaire est nettement inferieure a celle que l'on peut obtenir pour
les evenements muoniques non contenus (avec une mediane de 0:2

, en l'absence de diusion,
devenant 0:3 0:4

, si l'on tient compte de la diusion). Toutefois, cela semble susant pour per-
mettre d'associer une bonne partie de ces evenements a dierentes sources ponctuelles (lesquelles
seront reperees avant tout gra^ce a leurs neutrinos muoniques). Il devrait donc e^tre possible
d'etudier le rapport entre saveurs de neutrinos, ainsi que le spectre d'emission de neutrinos,
pour les sources les plus puissantes.
5.5.5 Rejet des bruits de fond
La detection de neutrinos electroniques, comme nous l'avons vu au chapitre 2, necessite
de rejeter tres ecacement le bruit de fond dominant constitue par les muons atmospheriques
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Figure 5.22: Distribution de l'erreur angulaire
globale, ponderee par 1=
rec
pour e^tre propor-
tionnelle a la densite d'evenements par unite
d'angle solide (equation 5.2, voir texte).
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Figure 5.23: Signication statistique de
detection d'une source ponctuelle, en fonction du
rayon du pixel (equation 5.3, voir texte).
(topologies 2.5.1.1 et 2.5.1.2). Au paragraphe 5.4, nous avons presente un ensemble de coupures
permettant d'eliminer completement tous les evenements de bruit de fond simules. Ceci peut se
traduire par des limites sur les taux de rejet eectifs et sur les taux d'evenements de bruit de
fond reconstruits et acceptes.
Tout d'abord, rappelons que les neutrinos atmospheriques constituent un bruit de fond
irreductible dans notre projet. C'est donc par rapport a ce bruit de fond qu'il faut comparer
celui qui provient des muons atmospheriques. Autrement dit, il nous faut essayer de reduire
le bruit des muons atmospheriques au-dessous du niveau des neutrinos atmospheriques. No-
tons N
attendus
(respectivement N
acceptes
) le taux d'evenements du bruit de fond (
atm
!  + 
ou 
atm
! e ou 
atm
selon le cas) attendus (respectivement reconstruits et acceptes) dans le
volume deni par la canette de tirage (0:08891km
3
). Notons N
simules
le nombre d'evenements
que nous avons simules et qui determine la limite statistique. Nous pouvons denir le taux de
rejet minimum necessaire 
min
, le taux de rejet eectif 
eff
, et le rapport du taux de muons
atmospheriques sur celui de neutrinos atmospheriques reconstruits et acceptes R
acceptes
:

min
=
N
attendus
(
atm
)
N
attendus
(
atm
)
(5.4a)

eff
=
N
simules
(
atm
)
N
acceptes
(
atm
)
(5.4b)
R
acceptes
=
N
acceptes
(
atm
)
N
acceptes
(
atm
)
(5.4c)
C'est ce dernier rapport qui est le plus determinant quant a la capacite de rejet des muons
atmospheriques. Nous devons essayer de le rendre inferieur a 1 et me^me negligeable devant 1 si
possible.
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An de caracteriser le rejet du bruit de fond en fonction de l'energie, nous utiliserons les
valeurs de taux d'evenements attendus par decade que nous avons calcules au paragraphe 2.6
(gure 2.9). Avec ces valeurs, nous pouvons calculer, pour chaque decade et pour chacun des
deux types de bruit de fond, le taux de rejet minimum 
min
et le taux d'evenements attendus
par an N
attendus
. Puis, a partir du nombre d'evenements simules, nous pouvons en deduire le
temps d'exposition correspondant (c'est le rapport N
simules
=N
attendus
(an
 1
)).
Enn, en prenant en consideration l'absence de bruit de fond reconstruit et accepte parmi
chaque lot d'evenements simules, nous pouvons aecter une limite de Poisson de 2.3 evenements
3
pendant ce temps d'exposition correspondant, pour chaque composante et pour chaque decade.
Une simple extrapolation proportionnelle a un an de prises de donnees nous permet de calculer
les limites sur les taux d'evenements de bruit de fond reconstruits et acceptes. En divisant ces
limites par les taux d'evenements de signal provenant des neutrinos atmospheriques (que nous
calculerons au paragraphe 5.6), nous pouvons alors determiner des limites pour le rapport des
muons atmospheriques sur les neutrinos atmospheriques reconstruits et acceptes.
Tous les chires relatifs aux statistiques de simulation que nous venons de denir sont
regroupes dans les tableaux 5.1 et 5.2. Le total de temps de calcul requis pour obtenir cela fut
d'environ 4000 heures CPU sur des machines HP-UX 10.20 equipees d'un processeur PA-8000.
On peut constater que le bruit de fond du^ aux desintegrations en vol des muons atmospheriques
ne devrait poser aucun probleme, et que celui du^ aux pertes catastrophiques des muons
atmospheriques par rayonnement de freinage est rejete ecacement au moins au-dessus de
10TeV (il est vraisemblable qu'avec des statistiques de simulation deux fois plus importantes,
nous pourrions prouver l'ecacite du rejet sur tout le domaine en energie). Les limites obtenues
sont egalement representees sur la gure 5.24, parallelement avec les spectres reconstruits des
neutrinos atmospheriques et de dierents modeles de neutrinos cosmiques.
muon + rayonnement de freinage
E
cascade
0.1-1 TeV 1-10 TeV 10-100 TeV 0.1-1 PeV 1-10 PeV 10-100 PeV

min
2:1 10
3
4:7 10
3
1:4 10
3
3:5 10
2
71 15
N
attendus
(an
 1
) 1:1 10
8
5:8 10
6
4:5 10
4
1:5 10
2
4:1 10
 1
1:1 10
 3
N
simules
9:0 10
6
9:0 10
5
3:0 10
5
3:0 10
4
5 500 5 500
Temps d'exposition
correspondant
29 jours 57 jours 6.6 ans 200 ans 13 000 ans 5 10
6
ans
Limites de Poisson
(90%CL) :
N
acceptes
(an
 1
) < 29 < 15 < 0:35 < 1:1 10
 2
< 1:8 10
 4
< 4:6 10
 7
R
acceptes
< 1:8 < 1:5 < 0:43 < 0:24 < 0:19 < 0:36
Tableau 5.1: Resume des statistiques du bruit de fond simule et des limites sur les taux d'evenements
reconstruits et acceptes pour la topologie 2.5.1.1 (muon atmospherique ayant une perte d'energie impor-
tante par rayonnement de freinage). Les notations sont denies dans le texte.
N.B. : Toutes les coupures pour eliminer le bruit de fond ont ete denies au plus juste
(c.-a-d. qu'elles font le \tour" des evenements ge^nants), mais nous avons verie qu'il etait possi-
3
Toutes les limites donnees ici sont a 90% de niveau de conance, note 90%CL pour Condence Level.
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desintegration d'un muon
E
e
0.1-1 TeV 1-10 TeV 10-100 TeV 0.1-1 PeV 1-10 PeV 10-100 PeV

min
6.0 7:0 10
 2
7:4 10
 4
1:5 10
 5
2:9 10
 7
6:1 10
 9
N
attendus
(an
 1
) 3:2 10
5
87 2:4 10
 2
6:3 10
 6
1:7 10
 9
4:5 10
 13
N
simules
6:0 10
4
500 500 500 500 500
Temps d'exposition
correspondant
68 jours 5.7 ans 2:1 10
4
ans 7:9 10
7
ans 3:0 10
11
ans 1:1 10
15
ans
Limites de Poisson
(90%CL) :
N
acceptes
(an
 1
) < 15 < 0:46 < 1:3 10
 4
< 3:5 10
 8
< 9:4 10
 12
< 2:6 10
 15
R
acceptes
< 0:91 < 4:5 10
 2
< 1:6 10
 4
< 7:7 10
 7
< 1:0 10
 8
< 2:0 10
 9
Tableau 5.2: Resume des statistiques du bruit de fond simule et des limites sur les taux d'evenements
reconstruits et acceptes pour la topologie 2.5.1.2 (desintegration en vol d'un muon atmospherique). Les
notations sont denies dans le texte.
ble de rela^cher legerement toutes les coupures, en adoptant des prols plus grossiers, de maniere
a augmenter l'ecacite de detection du signal d'environ 10%, tout en recuperant moins de trois
evenements de bruit de fond par decade de sorte que les limites superieures deviennent des taux
eectifs de bruit de fond.
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Ayant caracterise le volume eectif, les resolutions angulaire et spectrale, et le rejet des
muons atmospheriques, nous pouvons maintenant comparer dierents modeles de production de
neutrinos de haute energie, en termes de taux d'evenements reconstruits et acceptes. Ceux-ci
resultent d'une convolution entre le spectre et la distribution zenithale des neutrinos engendres,
leur probabilite de transmission jusqu'au detecteur et la section ecace d'interaction, le volume
eectif en fonction de l'energie et de la direction, et enn la resolution spectrale du detecteur.
La gure 5.24 nous permet de faire cette comparaison des spectres reconstruits, pour certains
des modeles presentes au chapitre 1. Les taux d'evenements attendus par km
3
et par an, pour
ces me^mes modeles, ont ete presentes de maniere similaire sur la gure 2.9 au chapitre 2. Ici, les
processus pris en compte sont (
e
+ 
e
)N cc, (
e
+ 
e
+ 

+ 

+ 

+ 

)N cn et (

+ 

)N cc.
Les deux premiers types sont inclus en ponderant les deux lots d'evenements 
e
N cc et N cn qui
ont ete simules, reconstruits et acceptes. An d'ajouter la contribution des evenements 

N cc
(qui n'ont pas ete simules par manque d'outils adaptes), nous avons suppose que l'ecacite de
detection est la me^me que pour les evenements 
e
N cc, quand le tau se desintegre en un electron
ou en hadrons, et avant la n du developpement de la gerbe hadronique, mais qu'elle est nulle
quand le tau se desintegre plus loin ou bien en muon. Par ailleurs, la resolution spectrale,
seulement pour ces evenements 

N cc, est supposee parfaite
4
. Ainsi, il sut de ponderer les
histogrammes correspondant aux taux d'evenements attendus (obtenus au paragraphe 2.6) par
le volume eectif dependant de l'energie.
4
Il sut en fait de supposer qu'elle est largement meilleure qu'une decade, ce qui se justie puisque seule une
petite partie de l'energie s'echappe sous la forme du 

produit par la desintegration et que le reste est depose de
la me^me maniere que pour un evenement 
e
N cc.
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Sur la gure, sont representes le modele ATM [40, 41] pour les neutrinos atmospheriques,
et les modeles NMB93 [59], SS95 [60, 61] et P96 [62] pour les neutrinos provenant de noyaux
actifs de galaxie. Les limites a 90% de niveau de conance sur le bruit de fond des muons
atmospheriques (paragraphe 5.5.5) sont egalement indiquees.
Nous pouvons remarquer que les modeles generiques NMB93 et SS95 donneraient des taux
d'evenements comparables au bruit de fond (muons et neutrinos atmospheriques) entre 1 et
10TeV (environ une dizaine d'evenements par an) et superieurs de plus d'un ordre de grandeur
si l'on place un seuil sur l'energie reconstruite vers 10TeV (auquel cas le taux d'evenements
integre serait environ une vingtaine contre moins d'un evenement pour le bruit de fond). En
revanche, un modele de blazars comme P96 serait beaucoup plus dicile a detecter : il ne
domine le bruit de fond qu'au-dessus de  100TeV et les taux d'evenements integres sont trop
faibles (environ 0.8 par an contre 0.05 pour le bruit de fond) pour permettre une detection avec
certitude en seulement une annee.
Sur la gure 5.25, nous avons represente les contributions des dierentes saveurs de neutrinos
et des dierents processus aux taux d'evenements reconstruits et acceptes. Elles dependent de
l'energie et du modele. Nous avons choisi de representer ces proportions seulement pour le
modele ATM et le modele NMB93.
Pour les neutrinos atmospheriques, nous pouvons remarquer la tres rapide diminution de la
contribution des neutrinos tauiques, due a la faible probabilite d'oscillation 

! 

au-dessus
de quelques centaines de GeV. La contribution des neutrinos electroniques par courant neutre
est beaucoup plus faible que celle des neutrinos muoniques car les cascades atmospheriques pro-
duisent des ux de neutrinos electroniques environ dix fois moindres que les neutrinos muoniques.
Quel que soit le modele, la contribution des interactions par courant neutre est defavorisee par
la section ecace et diminue avec l'energie a cause du decalage entre l'energie reconstruite et
celle du neutrino (en eet, le neutrino ne depose qu'une partie de son energie sous la forme
d'une cascade hadronique, et cette partie deposee diminue relativement avec l'energie du neu-
trino, ce qui a pour eet de diminuer le rapport entre courant neutre et courant charge). Pour
le modele NMB93, nous pouvons remarquer l'importance relative du processus 

N cc, jusque
vers 1PeV. Au-dela, la longueur moyenne de desintegration du tau est superieure a la longueur
de developpement de la gerbe hadronique, rendant la reconstruction d'une cascade seule de plus
en plus inecace : une autre methode de reconstruction devra e^tre mise au point pour ces
evenements a deux cascades.
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Figure 5.24: Taux d'evenements reconstruits et acceptes (apres toutes les coupures) par decade, en
sommant les interactions de neutrinos et antineutrinos electroniques par courant charge, les interactions
par courant neutre, et les interactions de neutrinos et antineutrinos tauiques par courant charge. Les
modeles ATM [40, 41], NMB93 [59], SS95 [60, 61], P96 [62] et leurs hypotheses sont decrits en detail au
chapitre 1. Les barres d'erreur correspondent seulement aux statistiques des simulations. Sont egalement
representees les limites a 90% de niveau de conance sur le bruit de fond des muons atmospheriques.
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Proportions des différents processus
ντN cc
ντN cn
νµN cn
νeN cn
νeN cc
ATM
ντN cc
ντN cn
νµN cn
νeN cn
νeN cc
NMB93
Log10( Erec / 1 GeV )
0
0.1
0.2
0.3
0.4
0.5
0.6
0.7
0.8
0.9
1
2 3 4 5 6 7 8
Figure 5.25: Proportions des dierents processus contribuant aux taux d'evenements reconstruits et
acceptes, en fonction de l'energie reconstruite, pour le modele ATM [40, 41] (neutrinos atmospheriques) et
le modele NMB93 [59] (neutrinos provenant d'un fond dius de noyaux actifs de galaxie). La contribution
du processus 

N cn n'est pas visible pour le modele ATM car elle est negligeable.
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5.7 Inuences de dierents parametres
5.7.1 Saturation, separation des coups successifs
Nous presentons maintenant une etude preliminaire concernant les performances requises de
l'electronique pour le detecteur de premiere generation. En eet, le detecteur, dont nous avons
discute les performances jusqu'a present, est suppose dote d'une electronique de lecture par-
faite. En particulier, pour eviter de surestimer les performances, il nous faut remettre en cause
les hypotheses d'une parfaite linearite des mesures d'amplitudes et d'une parfaite separation
des coups successifs. Pour cela, nous avons envisage deux hypotheses pessimistes concernant
l'electronique (et egalement les phototubes puisqu'en realite deux phenomenes de saturation des
amplitudes interviennent, l'un au niveau des etages d'amplication du phototube, l'autre au
niveau de la numerisation des signaux ; notre hypothese pessimiste de saturation tient compte
des deux) : d'un co^te, nous avons suppose que toute amplitude superieure a 50pe serait saturee
a cette valeur (paragragraphe 4.3.2.8), d'un autre co^te, nous avons suppose que tous les photons
arrivant sur un me^me module optique dans une fene^tre en temps de 30ns seraient consideres
comme contribuant a une seule impulsion (paragragraphe 4.3.2.7). Toutes les autres conditions
de simulation/reconstruction sont les me^mes que celles que nous avons decrites au paragraphe
5.1 (pour le lot d'evenements 
e
N cc). Avec ces nouvelles conditions de simulation, nous ne pou-
vons appliquer les me^mes coupures que celles denies au paragraphe 5.4. Mais en redenissant
dans chaque cas un ensemble de coupures telles que la resolution angulaire globale soit toujours
environ 2

, independamment de l'energie, nous pouvons tout de me^me comparer les perfor-
mances obtenues avec celles presentees au paragraphe 5.5, en termes de resolution spectrale et
de volume eectif.
Dans le cas d'une mauvaise separation des coups, la resolution spectrale est degradee
d'environ 30% (avec un ecart-type qui passe de 14% a 18%) mais le volume eectif ne subit pas
de diminution signicative. Dans le cas d'une rapide saturation des amplitudes, la resolution
spectrale est nettement degradee d'environ 60% (avec un ecart-type qui passe de 14% a 22%) et
le volume eectif diminue d'environ 30% au-dessus de 100TeV puis 70% au-dessus de 10PeV.
La gure 5.26 resume cette comparaison des volumes eectifs obtenus.
Cette etude preliminaire devra e^tre suivie d'une etude eectuee avec une veritable simula-
tion de l'electronique, mais elle nous permet d'ores-et-deja de constater que la separation des
coups successifs ne devrait pas poser de probleme, tandis que la saturation des photomultipli-
cateurs et de l'electronique risque d'entra^ner une degradation des performances au-dessus de
100TeV alors que l'on peut esperer detecter jusqu'a une dizaine d'evenements par an dans ce
domaine d'energie. Cependant, notre hypothese est pessimiste et malgre cela, la degradation
des performances observee n'est pas dramatique.
5.7.2 Geometrie
Comme nous l'avons vu au paragraphe 5.6, les taux d'evenements reconstruits et acceptes,
dans ce detecteur de premiere generation, ne devraient pas depasser une trentaine par an
d'origine atmospherique (muons non compris) et a peu pres autant d'origine extragalactique
dans les modeles les plus optimistes. Ce detecteur devrait donc e^tre susant pour prouver
l'existence de sources astrophysiques de neutrinos electroniques de haute energie, ou bien pour
inrmer plusieurs modeles. Cependant, cela ne sura pas, ni pour exclure ou conrmer tous
les modeles presentes au chapitre 1, ni pour etudier correctement le spectre des neutrinos as-
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Figure 5.26: Volumes eectifs de detection des
evenements 
e
N cc, par rapport au cas d'une
electronique parfaite, pour les deux hypotheses
pessimistes presentees au paragraphe 5.7.1. Les
barres d'erreur correspondent seulement aux
statistiques des simulations.
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Figure 5.27: Volumes eectifs de detection pour
les trois geometries presentees au paragraphe
5.7.2.
trophysiques, ni pour etudier des sources ponctuelles. Pour cela, il faudra mettre en place un
detecteur de deuxieme generation, comptant environ dix fois plus de lignes. C'est l'objectif a
long terme de la collaboration ANTARES, comme nous l'avons vu au paragraphe 3.5.4.
An d'etudier l'evolution des performances envisageables pour un tel detecteur de deuxieme
generation, nous avons utilise la simulation simpliee (paragraphe 4.3.2) pour comparer un
detecteur comportant 13 lignes avec deux detecteurs comptant 100 lignes. Tous les trois sont
decrits par la me^me spirale, le me^me nombre d'etages (28) et la me^me conguration de mod-
ules optiques sur chaque etage (un triplet avec une orientation a 45

de l'horizontale). Les
parametres qui varient entre ces trois geometries sont : le nombre de lignes (respectivement 13,
100 et 100), la separation horizontale entre lignes (respectivement 60m, 60m et 100m) et la
separation verticale entre etages (respectivement 12m, 12m et 20m). Autrement dit, le premier
detecteur est equivalent
5
a celui qui a ete decrit au paragraphe 5.1 et dont nous avons discute
les performances jusqu'a present ; le deuxieme detecteur est simplement une extrapolation du
premier en augmentant le nombre de lignes ; le troisieme est juste une variante moins dense du
deuxieme.
10 000 evenements (cascades electromagnetiques parametrisees) ont ete engendres dans le
volume instrumente de chaque detecteur, avec un spectre en E
 1
(plat en logarithme) en-
tre 100GeV et 100PeV, et une distribution angulaire isotrope. Les conditions de simulation
etant dierentes (simulation simpliee, volume de tirage reduit au volume instrumente), nous
ne pouvons appliquer les me^mes coupures que celles denies au paragraphe 5.4, et nous ne pou-
5
Seul le nombre d'etages par ligne est legerement dierent (28 contre 30), pour des raisons historiques sans
consequences.
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vons comparer directement les performances obtenues avec celles presentees au paragraphe 5.5.
Cependant, nous avons redeni, dans chacun des trois cas, un ensemble de coupures telles que
la resolution angulaire globale soit toujours environ 2

, independamment de la geometrie et
de l'energie, de sorte que nous pouvons alors comparer ensemble les performances de ces trois
geometries, en termes de resolution spectrale et de volume eectif. Les resolutions spectrales
obtenues sont tout a fait equivalentes (environ 15%). Le volume eectif, en fonction de l'energie,
pour chacune de ces trois geometries, est represente sur la gure 5.27.
Le volume eectif du deuxieme detecteur est presque une extrapolation du premier, pro-
portionnellement au nombre de lignes, mais pas tout a fait : en eet, le seuil en energie est le
me^me ( 300GeV), mais le rapport de volume eectif au-dessus de  10TeV est  10 et il
devient me^me  15 au-dessus de  1PeV, alors que le rapport du nombre de lignes vaut 7.7 et
que le rapport du volume instrumente (qui est aussi le volume de tirage, ici) est 7.9. Donc le
rapport performances/cou^t est ameliore d'environ 25% en augmentant simplement le nombre
de lignes et en conservant les me^mes parametres par ailleurs. Comparons maintenant le volume
eectif du deuxieme et du troisieme detecteur. Le seuil devient plus eleve ( 1TeV), mais le
volume eectif depasse rapidement celui du deuxieme detecteur, pour atteindre un maximum
vers 100TeV. Au-dessus de 100TeV, le gain en volume eectif (pour un me^me cou^t) est  5,
devenant me^me  8 au-dessus de 10PeV, alors que le rapport du volume instrumente est 4.6.
Puisque nous avons vu que les ux dius envisageables de neutrinos cosmiques sont domines
par les ux de neutrinos atmospheriques jusque vers 10TeV, cette etude preliminaire nous
montre qu'un detecteur moins dense est preferable, dans le cadre d'une recherche des sources
astrophysiques de neutrinos de haute energie avec un telescope de deuxieme generation. Cepen-
dant, cette etude devra e^tre suivie par une simulation dans des conditions plus realistes (en
priorite une simulation detaillee de chaque evenement, et un volume de tirage etendu pour tenir
compte des eets de bord), et en faisant varier davantage les parametres de maniere a trouver
un optimum.
Nous n'avons pas fait varier les parametres geometriques pour le detecteur de premiere
generation, car les valeurs adoptees representent deja un compromis entre l'astronomie des
neutrinos muoniques de tres haute energie [114, 158] et les etudes d'oscillations de neutrinos [79]
et de WIMPs [69].
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Conclusions - Perspectives
Les neutrinos cosmiques de tres haute energie (> 100GeV) orent l'opportunite d'ouvrir
une nouvelle fene^tre sur notre Univers et d'apporter des indications pour resoudre certaines
enigmes de la Physique des Particules et de l'Astrophysique. Leur observation necessite la
conception d'un nouveau type de detecteur. En particulier, la faiblesse des ux attendus
et des sections ecaces impose l'instrumentation de volumes de taille kilometrique dans les
profondeurs marines ou dans la glace polaire.
An de bien identier les sources cosmiques de neutrinos, il est necessaire qu'un tel
instrument dispose d'une bonne precision angulaire. Par ailleurs, an d'apporter un maximum
de contraintes sur les modeles theoriques, il est important qu'il soit capable de bien reconstruire
les spectres en energie et de separer les contributions des dierentes saveurs de neutrinos. Ceci
exige, en particulier, une bonne qualite de detection des cascades contenues, ainsi qu'un bon
rejet du bruit de fond provenant des pertes d'energie catastrophiques des muons atmospheriques.
Ce travail s'est attache a caracteriser les performances que l'on peut attendre d'un telescope
sous-marin a neutrinos, en ce qui concerne ces cascades contenues. Il a pour cadre la detection
de neutrinos electroniques de haute energie (> 100GeV), gra^ce aux cascades electromagnetiques
et hadroniques qu'ils developpent dans l'eau, lors d'une interaction par courant charge. Des
evenements tres similaires ont lieu lorsqu'un neutrino, de quelque saveur qu'il soit, interagit
par courant neutre dans le volume de detection. Les outils de simulation developpes ont permis
d'estimer les taux d'evenements attendus pour dierents modeles de production cosmique
de neutrinos, et pour le bruit de fond, en fonction de l'energie deposee. Des algorithmes de
reconstruction de la position du vertex, de la direction et de l'energie des neutrinos ont ete
construits et ajustes.
Des coupures ont ensuite ete denies et optimisees pour, a la fois, eliminer les evenements
du bruit de fond du^ aux muons atmospheriques, et selectionner, parmi les evenements corres-
pondant vraiment a des cascades contenues, ceux qui sont le mieux reconstruits. Nous avons
pu alors caracteriser les performances obtenues pour des conditions de simulation conformes a
l'evaluation du site et aux choix techniques du detecteur de premiere generation propose par la
collaboration ANTARES.
Notons que l'evaluation du taux de rejet des muons atmospheriques est actuellement limitee,
du fait du temps de calcul requis, par la statistique de simulation : aucun des 10 243 000
evenements de celle-ci n'est accepte par l'analyse. Notons egalement que la saturation des
photomultiplicateurs et de l'electronique pourrait se reveler handicapante au-dela de 100TeV,
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s'il s'averait que la valeur de 50pe que nous avons testee n'etait pas pessimiste (gure 5.26).
Rappelons enn que la diusion de la lumiere dans l'eau n'a pas ete incluse dans les simulations,
par manque d'outils adaptes. Neanmoins, pour la reconstruction des muons, les premiers tests
indiquent que la resolution angulaire n'est pas fortement degradee (elle passe de 0:2

a moins
de 0:4

), nous donnant bon espoir que les resultats ne seront pas non plus trop endommages
pour la reconstruction des cascades contenues.
Les resultats peuvent se resumer par les 6 points suivants :
 un seuil de detection vers 200  300GeV et un volume eectif de 5 10
6
m
3
a
10TeV, augmentant jusqu'a 8 10
6
m
3
a 100TeV, puis rediminuant d'environ
30% au-dela du PeV (gure 5.11),
 une grande ouverture angulaire (4 sr), bien que le volume eectif soit plus
faible d'environ 25% pour des neutrinos descendants proches de l'horizontale
et d'environ 50% pour des neutrinos descendants verticalement (gure 5.12),
 une resolution spatiale (sur le vertex) d'environ 1m (gure 5.13),
 une resolution spectrale (sur l'energie du neutrino) entre 10 et 15% (g-
ure 5.15),
 une precision angulaire (sur la direction du neutrino) d'environ 2

(gure 5.20),
 un facteur de rejet du bruit de fond induit par les muons atmospheriques
superieur a 4 10
6
, laissant un taux de bruit de fond reconstruit et accepte
inferieur (a 90% CL) a 1.8 fois celui du^ aux neutrinos atmospheriques (0.4
fois, si l'on ne retient que les evenements au-dessus de 10TeV).
Ce travail, eectue dans le cadre du projet ANTARES, nous permet deja d'entrevoir la pos-
sibilite de detecter un ux dius cosmique de neutrinos electroniques. Neanmoins, il suscite des
etudes complementaires :
- an de mesurer le rapport de saveurs (
e
=

=

), il faut encore mettre au point des al-
gorithmes de reconstruction des evenements a deux cascades, combiner les quatre types de
reconstruction en un seul algorithme de separation des quatre topologies, et aner le tout,
- an de mesurer les spectres avec une resolution plus ne et d'etudier des sources ponctuelles
avec un minimum de statistiques, il faut optimiser et mettre en place un detecteur de deuxieme
generation, c.-a-d. avec un volume eectif de l'ordre du km
3
,
- an de bien couvrir l'ensemble de la vou^te celeste et de conrmer les observations par des
instrumentations complementaires, il faut que les dierents projets internationaux avancent
en parallele, avec AMANDA dans la glace antarctique, BAIKAL au fond du lac du me^me
nom en Siberie, NESTOR par 3800m de fond au large de la Grece, ANTARES egalement en
Mediterranee mais avec des choix instrumentaux dierents.
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Caracterisation des performances d'un telescope sous-marin a neutrinos pour la
detection de cascades contenues dans le cadre du projet ANTARES
Resume
Les neutrinos cosmiques de haute energie (> 100GeV) orent l'opportunite d'ouvrir une
nouvelle fene^tre sur l'Univers et d'apporter des indications pour resoudre certaines enigmes
de la Physique des Particules et de l'Astrophysique. Leur observation necessite la conception
d'un nouveau type de detecteur. Nous avons caracterise les performances que l'on peut
attendre d'un telescope sous-marin a neutrinos de premiere generation compose d'environ mille
photomultiplicateurs, pour la detection de cascades contenues. Le seuil du detecteur se situe
vers 200GeV, le volume eectif atteint 8 10
6
m
3
au-dela de 100TeV. L'ouverture angulaire vaut
4 sr, bien que le volume eectif soit plus faible d'environ 50% a la verticale descendante. La
resolution spectrale est entre 10 et 15%, et la precision angulaire environ 2

(sur l'energie et
la direction du neutrino). Le taux de bruit de fond induit par les muons atmospheriques est
inferieur a 1.8 fois celui du^ aux neutrinos atmospheriques. Son evaluation reste limitee par
la statistique de simulation. Ces resultats soulignent qu'un telescope sous-marin a neutrinos
possede de grandes potentialites de decouverte, non seulement de neutrinos muoniques, mais
aussi de neutrinos electroniques, et devrait ouvrir une nouvelle ere de l'astronomie.
Mots-cles : ANTARES, neutrino, telescope, cascades contenues, ecacite de detection, precision
angulaire, resolution spectrale, rejet du bruit de fond
Determination of the performances of a deep underwater neutrino telescope in the
detection of contained cascades for the ANTARES project
Abstract
High energy (> 100GeV) cosmic neutrinos allow us to open a new window on the
Universe and bring some clues on certain unsolved Particle Physics and Astrophysics issues.
Their observation requires the design of a new kind of detector. We have characterized the
performances that can be expected from a rst generation deep underwater neutrino telescope
equipped with about 1000 photomultiplier tubes, in the detection of contained cascades. The
detector threshold is around 200GeV, the eective volume reaches 8 10
6
m
3
above 100TeV.
The angular acceptance is 4 sr, although the eective volume is lower by about 50% for
vertically downgoing neutrinos. The spectral resolution is between 10 and 15%, and the
angular resolution is about 2

(with respect to the energy and direction of the neutrino). The
background rate due to atmospheric muons is less than 1.8 times the one due to atmospheric
neutrinos. Its estimation is still limited by the statistics. These results emphasize that a deep
underwater neutrino telescope has great discovery potentials, not only of muon neutrinos but
also of electron neutrinos, and should lead to a new astronomy era.
Keywords : ANTARES, neutrino, telescope, contained cascades, detection eciency, angular
resolution, energy resolution, background rejection
